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Resumen
Las estrellas enanas blancas constituyen el destino ﬁnal más común de la evolución estelar
(Althaus et al., 2010b), de hecho, se espera que más del 97% de las estrellas culminen su vida
como enanas blancas. La evolución de estos objetos estelares puede describirse como un proceso
de lento enfriamiento que se prolonga por larguísimos períodos de tiempo (miles de millones de
años). Debido a que estas estrellas son fósiles muy abundantes y evolucionan tan lentamente,
ellas acarrean valiosa información acerca de las propiedades de todas las poblaciones Galácticas
(Althaus et al., 2010b; Hansen and Liebert, 2003). En particular, las enanas blancas son conside-
radas como relojes cósmicos para inferir la edad de una amplia variedad de poblaciones estelares
tales como el disco y halo Galáctico (Garcia-Berro et al., 1988a; Winget and van Horn, 1987) y
el sistema de Cúmulos Globulares y Cúmulos Abiertos (Hansen et al., 2007; Winget et al., 2009).
Para poder emplear esta clase de estrellas en este amplio abanico de aplicaciones, es necesario
disponer de secuencias evolutivas detalladas que respondan a una teoría de evolución precisa,
particularmente en lo que respecta a su estructura interna.
En este sentido, existen procesos que actúan durante la evolución de las estrellas progenito-
ras de enanas blancas, encargados de moldear la estructura interna, que no se conocen con total
exactitud. En particular, las proporciones exactas de carbono y oxígeno esperadas en el interior
de estas estrellas depende fuertemente tanto de la tasa de reacción nuclear que convierte carbono
en oxígeno, como de los procesos de mezcla extra que ocurren durante la fase de quema central de
helio. Especíﬁcamente, la reacción nuclear 12C(α, γ)16O es una de las reacciones más importantes
de la astrofísica estelar no solo porque su eﬁciencia determina el cociente C/O en el interior de
las enanas blancas, sino porque afecta la producción de todos los elementos más pesados que el
oxígeno, inﬂuyendo así en la evolución química de la Galaxia. Además, la proporción de C/O
hallada en el interior de las estrellas enanas blancas afecta apreciablemente las determinaciones
de los tiempos de enfriamiento (Salaris et al., 2010). Por otro lado, y no menos importante, los
procesos de mezcla extra que ocurren durante la fase de quema central de helio y en la fase de
pulsos térmicos en la Rama Asintótica de las Gigantes, acarrean incertezas que afectan fuerte-
mente los perﬁles químicos de los modelos de estrellas enanas blancas. En este sentido, se espera
que las propiedades pulsacionales y determinaciones astrosismológicas obtenidas de los modelos
teóricos resultantes de la evolución estelar, estén afectadas por las incertezas en la evolución de
los progenitores. Más aún, es esperable que los resultados obtenidos de las propiedades funda-
mentales de las partículas elementales, teorías de altas densidades y determinaciones de edades
inferidas a través del modelado de estrellas enanas blancas se vean afectadas por tales incertezas.
No existe, hasta ahora, un trabajo que evalúe detalladamente el impacto de estas incerte-
zas sobre el espectro de períodos teóricos y sobre las determinaciones astrosismológicas de los
parámetros estelares más importantes. Esta es la meta principal de este trabajo de tesis. En
los próximos capítulos nos concentraremos en cuantiﬁcar el impacto de las actuales incertezas
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de los principales procesos físicos encargados de modelar el interior estelar, sobre la estructu-
ra química resultante en las enanas blancas así como también sus propiedades pulsacionales y
astrosismológicas.
Los resultados obtenidos responden al cálculo de secuencias evolutivas para estrellas proge-
nitoras de enanas blancas, desde la etapa de secuencia principal hasta la fase de pulsos térmicos
y luego la fase de enfriamiento de enana blanca. Los cálculos se basaron en el uso del código
de evolución estelar LPCODE el cual posee una descripción física actualizada y apropiada para
simular la formación y evolución de estrellas enanas blancas. Para cuantiﬁcar el impacto de las
incertezas sobre los parámetros estelares de interés, hemos modiﬁcado las variables necesarias de
acuerdo a la literatura. Especíﬁcamente, para el caso de la incerteza en la reacción 12C+α hemos
tenido en cuenta tasas de reacción que contemplan los errores experimentales. Para el caso de
los procesos de mezcla extra conocidos como “overshooting”, hemos propuesto dos escenarios:
uno en donde adoptamos un parámetro de overshooting estándar (f =0.016) y otro en donde
suprimimos por completo este efecto. Finalmente, hemos considerado la ocurrencia de distinta
cantidad de pulsos térmicos durante la fase de Rama Asintótica de las Gigantes.
Hemos podido cuantiﬁcar las variaciones inducidas en los espectros de períodos esperados en
estrellas ZZ Ceti para cada una de las incertezas consideradas. En este sentido, hemos concluido
que la mayor fuente de incerteza que afecta a los períodos teóricos proviene de la cantidad
de pulsos térmicos experimentados por los progenitores de estrellas enanas blancas, siendo los
modelos de menor masa los que se ven mayormente afectados. Por otro lado, a partir de ajustes
astrosismológicos, cuantiﬁcamos las variaciones inducidas sobre los parámetros estelares de mayor
importancia como lo son la masa estelar, la masa de la envoltura de hidrógeno y la temperatura
efectiva. Hemos encontrado que, si bien los parámetros estelares se ven afectados, la mayor parte
de los ajustes astrosismológicos muestran diferencias del orden de los errores observacionales.
Por último, y como un primer paso de un trabajo a futuro, se analizaron las propiedades evo-
lutivas y pulsacionales de las estrellas enanas blancas provenientes de progenitores enriquecidos
en helio. En este sentido, hemos encontrado que la masa ﬁnal de los progenitores enriquecidos en
helio es marcadamente mayor que la esperada en aquellos progenitores con abundancia de helio
inicial estándar.
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Capítulo 1
Introducción
1.1. Contexto general y motivación de la Tesis
Las estrellas enanas blancas constituyen el ﬁnal evolutivo de más del 97% de las estrellas,
incluido nuestro Sol (Althaus et al., 2010b; Fontaine and Brassard, 2008; Fontaine et al., 2001;
Winget and Kepler, 2008). Estos remanentes estelares son los núcleos de progenitores de estrellas
con masas iniciales menores que ∼ 10.5 M¤, cuya evolución puede describirse como un proce-
so muy lento de enfriamiento (Mestel, 1952), mediante el cual la energía térmica almacenada
en los iones es liberada durante el enfriamiento de la estrella. Esta característica sumada a la
simplicidad, relativa a otras etapas evolutivas, de los procesos físicos responsables de su evolu-
ción, convierte a las enanas blancas en herramientas de fundamental importancia con potenciales
aplicaciones en diversos campos de la astrofísica estelar.
La población actual de enanas blancas contiene un registro detallado de los procesos de for-
mación estelar temprana de la Galaxia, preservando información precisa de su historia evolutiva
completa (Hansen and Liebert, 2003). En las últimas décadas, las enanas blancas han cobrado
importancia como herramientas para el estudio de diversas cuestiones de interés tales como la
composición de la materia oscura, lentes gravitacionales, progenitores de supernovas Tipo Ia, in-
cluido el destino ﬁnal de sistemas planetarios extra-solares. Por otra parte, dada la lenta evolución
que caracteriza a estas estrellas, las enanas blancas constituyen relojes cósmicos precisos con los
cuales es posible datar de manera independiente la edad de diversas poblaciones estelares. En este
sentido, es posible hoy en día mediante el uso de la función de luminosidad de las enanas blancas,
establecer cotas muy precisas a la edad y procesos de formación de las poblaciones galácticas,
incluyendo el disco (Garcia-Berro et al., 1988b; Winget and van Horn, 1987), y la población de
cúmulos globulares y abiertos de nuestra Galaxia (García-Berro et al., 2010; Hansen et al., 2007;
Richer et al., 1997; von Hippel and Gilmore, 2000). Las enanas blancas de cúmulos ofrecen la
ventaja de que poseen la misma edad, distancia, metalicidad y enrojecimiento por lo que proveen
una muestra pura y homogénea que resalta claramente en el diagrama Hertzsprung-Russell (HR)
y por lo tanto no puede ser confundida con las estrellas de secuencia principal del campo como sí
sucede con las enanas blancas de campo (Hansen and Liebert, 2003). Su historia evolutiva puede
ser reconstruida debido a que la edad y composición química de sus progenitores son conocidas.
No menos importante que estas aplicaciones, es de destacar el uso de las enanas blancas en el
estudio de la composición química de sistemas planetarios extra-solares. En efecto, la mayor par-
te de las estrellas con sistemas planetarios evolucionarán a enanas blancas, y actualmente existe
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evidencia de que una fracción considerable de enanas blancas alberga remanentes de sistemas
planetarios antiguos (Farihi et al., 2009). Debido a la pureza de sus atmósferas, las enanas blan-
cas son detectores que permiten, de manera única, determinar fehacientemente la composición
química de planetas extra-solares que han sido acretados por la enana blanca (Gänsicke et al.,
2012; Zuckerman et al., 2007).
Durante décadas, las enanas blancas han sido consideradas como laboratorios cósmicos capa-
ces de testear procesos físicos que suceden bajo condiciones extremas de temperatura, densidad y
presión que, por su naturaleza, son irreproducibles en los laboratorios terrestres. En este sentido,
las enanas blancas pueden ser utilizadas para restringir propiedades fundamentales de partículas
elementales tales como axiones y neutrinos (Córsico et al., 2001; García-Berro et al., 2014; Isern
et al., 2010, 2008, 1992; Miller Bertolami, 2014), estudiar problemas relacionados con la variación
de las constantes fundamentales (Althaus et al., 2011; Córsico et al., 2013; García-Berro et al.,
1995) y la teoría de cristalización a altas densidades (Barrat et al., 1988; Chabrier et al., 1993;
Hernanz et al., 1994; Segretain et al., 1994; Winget et al., 2009), incluido el estudio de plas-
mas de altas densidades (Kowalski, 2006). Las conclusiones y resultados inferidos en este sentido
dependen fundamentalmente del modelado de la estructura interna y evolución de las estrellas
enanas blancas. Cabe mencionar también que las incertezas actuales en los modelos, se propagan
a la teoría de nucleosíntesis de poblaciones estelares y evolución galáctica (Maraston, 1998).
Es importante notar que la mayoría de las aplicaciones de las enanas blancas dependen del
comportamiento de sus propiedades colectivas como poblaciones estelares, sea mediante la función
luminosidad o secuencia de enfriamiento en cúmulos, junto con determinaciones espectroscópicas
proveen información de las propiedades básicas superﬁciales de las estrellas – temperatura efectiva
(Teff ), masa estelar (Mõ), gravedad (log(g)), composición química superﬁcial, etc–. Sin embargo,
incertezas que persisten hoy en día en la evolución estelar, en particular procesos de mezcla extra
durante las etapas de quema central y los procesos de pérdida de masa, conllevan a incertezas
en el modelado actual de las enanas blancas y, por ende, a las conclusiones derivadas a partir
de estos modelos y su comparación con las propiedades observadas en enanas blancas. En este
sentido, propiedades globales de las enanas blancas tales como su distribución de masa, resultan
fundamentales para restringir y calibrar la teoría de evolución estelar, como puede ser la pérdida
de masa en la rama asintótica de las gigantes (AGB, según sus siglas en inglés) (vinculada con
la relación masa inicial/ﬁnal de las enanas blancas Williams et al., 2009).
Afortunadamente, durante su evolución, las enanas blancas experimentan varias fases de
inestabilidad pulsacional, mostrando variaciones intrínsecas en su luminosidad (pulsaciones) en
escalas de tiempo menores que la escala de cambios evolutivos. Estas pulsaciones son el resultado
de la excitación de modos de pulsación debido a diferentes factores perturbadores tales como
convección, opacidad o energía nuclear y donde la fuerza restauradora es la gravedad. Estos
patrones de pulsación constituyen una herramienta muy poderosa para explorar la estructura
interna de las enanas blancas, inaccesible a la observación directa, y con resultados mucho más
prometedores que los inferidos indirectamente mediante el estudio de las propiedades colectivas
de las enanas blancas en poblaciones estelares, como hemos mencionado.
La comparación de las frecuencias de oscilación con aquellas calculadas mediante modelos
teóricos representativos apropiados (astrosismología) es utilizada para inferir parámetros estela-
res y de evolución (Alt; Fontaine and Brassard, 2008; Winget and Kepler, 2008), aventajando
ampliamente a otras técnicas de observación debido a que las frecuencias de pulsación, ampli-
tudes y fase de las oscilaciones pueden ser observadas con mucha precisión. La astrosismología
explota el hecho de que cada modo individual de oscilación se propaga en una región especíﬁca
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de la estrella, proveyendo así información de esa zona del interior estelar. Mientras más modos
de oscilación sean observados, mayor será la información que pueda extraerse.
En la actualidad existen dos técnicas bien establecidas para la astrosismología de enanas
blancas. La primera hace uso de modelos estelares estáticos con perﬁles químicos parametrizados.
Esta aproximación tiene la ventaja que permite una exploración casi completa del espacio de
parámetros para encontrar un modelo sísmico óptimo (Bischoﬀ-Kim and Østensen, 2011; Bischoﬀ-
Kim et al., 2014; Bradley, 1998, 2001; Castanheira and Kepler, 2009; Giammichele et al., 2017a,b),
pero requiere un gran número de modos de pulsación detectados para resolver el gran número
de parámetros. Otra desventaja de esta técnica es que puede dar lugar a soluciones que no estén
de acuerdo con los cálculos predichos por la evolución estelar.
La otra aproximación, que hemos empleado en esta tesis, utiliza modelos que resultan de la
evolución completa de la estrella progenitora desde la secuencia principal de edad cero (ZAMS1)
hasta la fase de enana blanca (ver Romero et al., 2012, 2013). Este método utiliza modelos
evolutivos detallados particularmente en lo que respecta a la estructura química interna esperada
de la historia de quema nuclear del progenitor, lo cual es un aspecto crucial para decodiﬁcar
correctamente la información encriptada en los patrones de pulsación de las estrellas enanas
blancas variables. Este método ha sido empleado exitosamente en diferentes casos de enanas
blancas pulsantes (ver por ejemplo Córsico and Althaus, 2006; Córsico et al., 2006, 2009; Romero
et al., 2012, 2013, para estrellas ZZ Ceti, DBVs y estrellas PG1159 pulsantes).
La astrosismología de enanas blancas nos permite “mirar al interior” de estos objetos e inferir
detalles de su estructura interna tales como abundancias químicas, masa del núcleo, posición de
transiciones químicas, masa de las envolturas de helio (He) e hidrógeno (H), así cómo también
propiedades externas como Teff , Mõ y log(g). Estas determinaciones también son relevantes
para obtener información sobre los procesos físicos que son responsables de formar la estructu-
ra química de los progenitores de las estrellas enanas blancas. Como consecuencia, un análisis
astrosismológico detallado nos permite mejorar nuestros modelos de enanas blancas aumentan-
do el grado de precisión de las determinaciones de edad, metalicidad, grado de cristalización, y
procesos físicos en las estrellas progenitoras.
No obstante, ninguna de las técnicas astrosismológicas tiene en cuenta las incertezas reales
en la evolución estelar ni en el modelado ni en la física considerada en los progenitores de enanas
blancas. En este sentido, existen varias incertezas importantes ligadas a la evolución previa de las
enanas blancas que deben ser exploradas. Como es sabido, las proporciones exactas de carbono
y oxígeno en el núcleo de las enanas blancas constituye un factor fundamental que impacta
fuertemente en las propiedades de enfriamiento de las enanas blancas. Además la forma precisa
de la distribución de las abundancias químicas es crítica para las propiedades pulsacionales de
las enanas blancas pulsantes. Las principales incertezas que afectan la composición de carbono-
oxígeno y los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas están relacionadas con la tasa de
reacción nuclear 12C(α, γ)16O. Otro de los procesos que modiﬁcan la estructura química es el
overshooting: el tamaño preciso del núcleo convectivo y las regiones de mezcla son actualmente
una de las mayores incertezas que afectan los cálculos evolutivos y de la estructura estelar.
Particularmente, la extensión del “overshooting” durante la quema central de He no se conoce
a ciencia cierta y afecta fuertemente el perﬁl químico de carbono/oxígeno, masa del núcleo
convectivo y la estratiﬁcación de la temperatura. Incertezas en procesos físicos que operan durante
la fase de pulsos térmicos en la rama asintótica de las gigantes (TP-AGB, por sus siglas en
1De sus siglas en inglés Zero Age Main Sequence
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inglés) también afectan la estructura química ﬁnal esperada en enanas blancas. Particularmente,
la estratiﬁcación química de las capas más externas depende fuertemente de la ocurrencia de
“overshooting” y pérdida de masa durante esta etapa. Especíﬁcamente, la masa del “intershell”
–estructura qum´ica desarrollada durante la AGB– rico en He y C que queda luego de un breve
episodio convectivo depende tanto del “overshooting” como del número de pulsos térmicos (PT) el
cual está determinado, entre otras cosas, por la pobremente determinada eﬁciencia de la pérdida
de masa (Karakas and Lattanzio, 2014).
En esta Tesis se propone cuantiﬁcar por primera vez el impacto de tales incertezas en la
evolución de las estrellas progenitoras, sobre las inferencias astrosismologicas de parámetros fun-
damentales de las enanas blancas. Si bien se espera que las incertezas en la evolución previa
afecten los tiempos de enfriamiento de las estrellas enanas blancas, esto ya ha sido estudiado
en diversos trabajos previos (Prada Moroni and Straniero, 2007; Salaris et al., 2010). El trabajo
realizado en esta tesis está basado en diversos trabajos de investigación publicados en revistas con
referato a saber: los resultados presentados en el capítulo en el que describimos el impacto de las
incertezas sobre la estructura química y propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas
DA están incluidos en el trabajo “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white
dwarf models I. The impact of the uncertainties from prior evolution on the period spectrum”
el cual fue publicado en la revista Astronomy & Astrophysics (A&A) (2017, A&A, 599, 21); los
resultados referidos al impacto sobre las determinaciones astrosismológicas debido a las incerte-
zas durante la etapa de pulsos térmicos fueron volcados en el trabajo “Asteroseismology of ZZ
Ceti stars with fully evolutionary white dwarf models. II. The impact of thermal pulses in the
AGB on the asteroseismic inferences.” presentado y aceptado para su publicación en la revista
A&A, mientras que los resultados referentes a las incertezas en la tasa de reacción 12C(α, γ)16O,
incluidos en el mismo capítulo, forman parte de un trabajo que actualmente se encuentra en
proceso de escritura titulado “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white
dwarf models. III. The impact of 12C(α, γ)16O reaction rate during core helium burning on the
asteroseismic inferences”.
Por último, los resultados volcados en el capítulo 7, constituyen un primer paso de un trabajo
que pretende determinar el impacto de un enriquecimiento en la abundancia de He inicial sobre la
formación, evolución y propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas. Como es sabido, la
contaminación de generaciones estelares previas, tal como puede suceder en cúmulos globulares
viejos, enriquece el medio en el que se formarán nuevas generaciones de estrellas. Se espera que
estas diferencias en las abundancias iniciales de las estrellas progenitoras cambien profundamente
las propiedades estructurales y evolutivas de las estrellas. Particularmente, los tiempos durante la
quema central de H se reducen considerablemente y la relación masa inicial-ﬁnal es marcadamente
afectada. Si bien esto no constituye una incerteza propiamente dicha de la evolución previa, es
de suma importancia investigar el impacto que tiene un cambio las abundancias iniciales sobre
las propiedades estructurales, evolutivas y pulsacionales de las enana blancas resultantes. Los
resultados de dicho capítulo forman parte del trabajo de investigación publicado en la revista
A&A, titulado “The evolution of white dwarfs resulting from helium-enhanced, low-metallicity
progenitor stars” (2017, A&A, 597, 67). Desearía mencionar también que algunas de las secuencias
evolutivas desarrolladas durante esta tesis han formado parte de un trabajo en colaboración
titulado: “Probing the structure of Kepler ZZ Ceti stars with full evolutionary models-based
asteroseismology” Romero et. al 2017, el cual se ha sido publicado en la revista The Astrophysical
Journal (2017, Apj, 851, 60).
Quisiera mencionar que mi trabajo de tesis ha sido desarrollado en el seno del grupo de evo-
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lución estelar y pulsaciones de La Plata. Los investigadores de este grupo han llevado a cabo
avances importantes en el estudio de las propiedades pulsacionales de las enanas blancas a lo
largo de casi dos décadas. Solo para mencionar en relación a la temática de mi tesis, las investiga-
ciones realizadas por el grupo han demostrado que los procesos de difusión microscópica son un
ingrediente fundamental en el modelado del espectro de período de pulsación de las enanas blan-
cas, con consecuencias importantes para las propiedades de atrapamiento de modo que presentan
estas estrellas. Pero fundamentalmente, este grupo ha demostrado por vez primera la importan-
cia del modelado de los procesos físicos involucrados en la evolución de las estrellas progenitoras
en la determinación de propiedades fundamentales de las enanas blancas inferidas mediante las
técnicas astrosismológicas. Estos resultados han dado robustez a las determinaciones astrosísmi-
cas de masa, radio y temperatura efectiva de las enanas blancas, las que a su vez constituyen
cantidades fundamentales a la hora de utilizar a las enanas blancas como estimadores de la re-
lación masa inicial-masa ﬁnal y por ende del enriquecimiento químico de la galaxia, y también
como relojes cósmicos de precisión para determinaciones de edades de poblaciones estelares. En
este contexto, las investigaciones a lo largo de mi tesis han permitido cuantiﬁcar las incertezas
en las inferencias astrosismológicas que resultan de nuestro actual desconocimiento de ciertos
procesos físicos y etapas evolutivas de las estrellas progenitoras. Esto es un aspecto clave puesto
que convierte a la astrosismología de enanas blancas en una herramienta conﬁable y robusta a
la hora de derivar parámetros fundamentales de las enanas blancas totalmente independiente
del método estándar, y muchas veces incierto, de ajustes a espectros con modelos teóricos de
atmósferas estelares.
1.2. Evolución estelar de estrellas de masa baja e intermedia.
La formación de protoestrellas en equilibrio hidrostático a partir del colapso de materia en
una nube de gas y polvo primordial, es un fenómeno que ocurre comúnmente en el universo.
Estas nubes de gas comienzan a incrementar su masa debido a la fuerza gravitatoria contrayén-
dose y elevando su temperatura interior. Durante este colapso, la densidad de la nube crece en
dirección al centro. Eventualmente el núcleo se vuelve denso y opaco. A partir de este momento,
la conﬁguración es una protoestrella con un núcleo rodeado por gas que cae libremente hacia él y
que aumenta la radiación de energía. Si la nube original tiene la masa suﬁciente, la temperatura
puede elevarse hasta alcanzar valores en los que ocurre la fusión de H en su centro, unos ∼ 107K.
La estrella comienza así la fase de quema de H (o Secuencia Principal). Durante esta etapa, el He
es producido a costas de la fusión de cuatro protones además de que cierta cantidad de energía es
liberada2 (unos ∼ 26,7 MeV). Parte de esta energía es usada para detener la constante contrac-
ción de la nube de gas y polvo, dejando a la estrella en un estado de equilibrio hidrostático. La
etapa de quema central de H es una de las fases más importantes en la evolución de las estrellas.
Al ser la etapa evolutiva más duradera3, estadísticamente pueden observarse más estrellas en esta
fase que en cualquier otra. Para estrellas con masas iniciales menores a 1.2-1.3 M¤ (secuencia
principal inferior) el mecanismo dominante de quema nuclear es la cadena p − p. Esto se debe
a que este mecanismo es más eﬁciente para las temperaturas características en el centro de este
2La fusión de los núcleos de H puede ser realizado mediante dos cadenas de reacción distintas: la cadena p− p
o mediante el ciclo CNO. Aunque pueden ocurrir simultáneamente, sus eﬁciencias dependerán de la masa total de
la estrella.
3Debido a la gran cantidad de energía liberada durante la reacción nuclear, el H disponible se consume de forma
más lenta que en cualquier otra fase de quema nuclear.
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Figura 1.1. Energía liberada por el ciclo
p − p y CNO y su dependencia con la tem-
peratura central. Imagen tomada del sitio
http://eagle.phys.utk.edu/guidry/astro615/.
tipo de estrellas, ver ﬁgura 1.1. Durante esta fase, este tipo de estrellas tiene un núcleo radiativo
y una envoltura convectiva debido a la presencia de H y He parcialmente ionizado. Para estrellas
con masas mayores a 1.2-1.3M¤ (secuencia principal superior), la temperatura interior aumenta
considerablemente por lo que, debido a la fuerte dependencia con la temperatura, el ciclo CNO
toma el control y los procesos de quema se encuentran concentrados en el centro. Esto causa que
el gradiente radiativo aumente considerablemente en dirección hacia el interior. Debido a esto,
de acuerdo al criterio de Schwarzschild, el interior de la estrella se vuelve convectivo durante
toda la quema central de H. La existencia de un núcleo convectivo implica que la quema de H
en He se realiza en una región que esta completamente mezclada, por lo que el gradiente quí-
mico es muy diferente de aquel que puede encontrarse en estrellas menos masivas. Los cambios
estructurales sufridos en esta etapa, determinarán las condiciones iniciales para el comienzo de
las etapas posteriores.
A medida que se acaba el H en las regiones centrales, los procesos de quema se trasladan a
las regiones circundantes, el núcleo se contrae y la envoltura se expande mientras que la quema
de H continúa en una capa alrededor del núcleo de He inerte. Durante esta etapa (rama de las
gigantes rojas) la estrella posee una envoltura convectiva. A medida que la convección penetra
hacia el interior de la estrella, parte del He producido durante la etapa de quema central de H es
mezclado en la superﬁcie. La abundancia superﬁcial de He aumenta monótonamente hasta que
la convección alcanza su máxima penetración y ocurre el llamado “primer dragado”. Por otra
parte, como consecuencia de que la capa de quema de H en He se mueve de forma continua hacia
las capas exteriores que contienen H fresco, tanto la masa del núcleo de He como la densidad
central están en continuo crecimiento.
Para aquellas estrellas de masa baja4 la quema de He sucede en un núcleo de He degenera-
do. Esta degeneración electrónica también aumenta, proveyendo la presión necesaria como para
4 Se deﬁnen como estrellas de baja masa a aquellas que desarrollan un núcleo de He degenerado inmediatamente
después de la fase de secuencia principal, lo que impone un límite superior en la masa de las estrellas de 2-2.3M¤,
y uno inferior de 0.8-1.0M¤(Iben and Renzini, 1983).
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soportar la envoltura que yace por encima. El aumento de la degeneración electrónica causa
un decrecimiento en las opacidades conductivas del núcleo por lo que el transporte conductivo
pasa a ser muy eﬁciente. A pesar de la pérdida de energía debido a ﬂujo de neutrinos y con-
ducción electrónica, la temperatura aumenta monótonamente. Cuando la temperatura alcanza
aproximadamente 108 K, la quema de He se enciende en forma repentina. En el núcleo, el He se
encuentra bajo una fuerte degeneración electrónica, por lo que la presión del gas no es sensible a
los cambios de temperatura. Cuando se enciende la quema nuclear en un núcleo no degenerado,
la energía liberada por la quema nuclear aumenta la temperatura y en consecuencia ocurre un
aumento en la presión, a continuación el núcleo se expande y enfría previniendo un continuo
incremento en la generación de energía. Por el contrario, para núcleos con fuerte degeneración
electrónica, el núcleo no responde al incremento de temperatura inicial con una expansión, por
lo que la tasa a la cual las reacciones de quema de He ocurren aumenta repentinamente, con
un continuo incremento de la temperatura, lo que es llamado “fuga (ó escape)”5 termonuclear.
Durante este intervalo de tiempo se produce una gran generación de energía que puede alcanzar
1010L¤, donde L¤ expresa la luminosidad del Sol. La mayor parte de esta energía es absorbida
por las capas de la envoltura, las cuales se expanden moderando la intensidad del ﬂash de He.
Las grandes cantidades de energía liberada inducen un transporte de energía convectivo y esto
también auto regula la producción de energía.
Por otra parte, en estrellas de masa intermedia6 el núcleo no degenerado responde al aumento
de la temperatura inducido por la fuente de energía con un aumento en la presión y la consecuente
expansión y enfriamiento. Esto impide que, como en el caso de estrellas de baja masa, haya un
continuo aumento de la generación de energía. La estrella comienza una fase de quema nuclear
de He en un núcleo convectivo que se encuentra en constante crecimiento
La quema central de He, en contraposición con lo que pasa para las estrellas en secuencia
principal, ocurre de manera similar independientemente de la masa del progenitor. Aún así, el
camino evolutivo que describen en el diagrama HR depende fuertemente de la masa inicial. Los
principales procesos nucleares que actúan durante esta etapa son los encargados de convertir He
en carbono, como primer paso fundamental, y carbono en oxígeno hacia ﬁnales de la etapa7. La
primera reacción encargada de comenzar la quema de He es la reacción triple-α. En esta reacción,
tres núcleos de 4He se fusionan para generar un núcleo de 12C. Esta fusión se da generalmente
en dos pasos:
4He +4 He→8 Be
8Be +4 He→12 C+ γ
La sensibilidad a la temperatura de la energía liberada por la reacción triple-α es muy fuerte:
Ô3α ∝ T 40 para T ∼ 108 K y Ô3α ∝ T 20 para T ∼ 2×108 K por lo que se puede prever que durante
la quema de He, las estrellas tienen núcleos convectivos extendidos. Como veremos en capítulos
siguientes, dentro del núcleo convectivo ocurren diversos procesos de mezcla relacionados con los
cambios de opacidad generados al cambiar la composición química, así cómo también mecanismos
5En inglés suele denominarse “ﬂash”.
6Se deﬁnen como estrellas de masa intermedia a aquellas que encienden el He en condiciones no degeneradas,
pero desarrollan un núcleo de carbono-oxígeno (C-O) degenerado luego de la quema del He en el centro, esto nos
dá un limite superior para la masa de la estrella de 8-9M¤ (Iben and Renzini, 1983).
7Durante esta etapa existen tres procesos más que involucran partículas α, pero no los explicitaremos aquí por
no ser tan determinantes en la estructura química ﬁnal.
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que fomentan la extensión del núcleo convectivo más allá del límite impuesto por el criterio de
Schwarzschild. La eﬁciencia, aún muy incierta, de estos procesos físicos impactan directamente
sobre el tiempo de vida durante esta fase y las siguientes, así cómo también la estructura química
interna que queda luego de que se agote el He en el interior de la estrella.
La segunda reacción más importante durante esta etapa, es la reacción 12C(α, γ)16O encar-
gada de producir oxígeno. Esta reacción es una de las más importantes en lo que respecta a la
astrofísica estelar debido a que:
determina el cociente de carbono/oxígeno en el núcleo de las enanas blancas, afectando
fuertemente los tiempos de enfriamiento,
una vez generada una cantidad suﬁciente de 12C, esta reacción compite con la reacción
triple-α en términos energéticos, afectando el tiempo de vida en la fase de quema de He,
inﬂuencia tanto la producción de elementos más pesados que el oxígeno así cómo la evolu-
ción de las fases siguientes,
siendo que los elementos producidos en progenitores de supernovas tipo II son dispersados
en la galaxia, afecta la evolución química de la misma (Woosley and Weaver, 1995),
afecta el valor inicial de la masa estelar para la cual el remanente de supernova será una
estrella de neutrones o un agujero negro (Hashimoto, 1995)
Desafortunadamente, esta reacción tiene una resonancia y una sección eﬁcaz muy pequeña
para bajas energías por lo que los parámetros nucleares son muy difíciles de medir experimen-
talmente o bien calcular mediante un análisis teórico. Es por esto que esta reacción constituye
una de las mayores incertezas que afectan la estructura química y por lo tanto la evolución de
las estrellas.
A medida que la quema central de He va haciéndose más eﬁciente, la luminosidad de la capa de
quema de H decrece monótonamente y la estrella realiza un bucle en el diagrama HR, volviendo
hacia temperaturas más frías. Al agotar el He en su núcleo, la quema nuclear de He se mueve a
una capa que rodea al núcleo de carbono/oxígeno. Este núcleo a su vez va aumentando de tamaño
y la estrella comienza a “ascender” en el diagrama de HR por la AGB. La extrella se expande,
reduce su temperatura y la capa de quema de H se extingue. Durante esta primera etapa llamada
AGB temprana, aquellas estrellas con masas superiores a ∼ 4 M¤ sufren un importante episodio
convectivo. Este evento ocurre luego de que, debido a un gran ﬂujo de energía producido por la
capa de quema de He, la base de la envoltura de H se expande y enfría extinguiendo la quema de
H. Eventualmente, la zona convectiva externa penetra hacia dentro de la estrella llevando hacia
la superﬁcie los materiales producidos en la quema de H (4He y algún elemento catalizador del
ciclo CNO como el 14N). Este evento es llamado “segundo dragado”. Además de contaminar la
superﬁcie estelar con otros elementos químicos, el segundo dragado reduce el tamaño de la región
libre de H, previniendo la formación de enanas blancas muy masivas. Para aquellas estrellas con
masas superiores, la quema de H en capa no logra extinguirse previniendo que la zona convectiva
exterior penetre hacia el interior de la estrella.
Una vez que la capa de quema de He se acerca a la zona de transición química de H/He, se
apaga y luego de una rápida contracción la capa de quema de H se establece como la fuente de
energía necesaria para mantener la estructura de la estrella. Es en este momento en que la estrella
comienza una fase conocida como Pulsos Térmicos (TP, según sus siglas en inglés). Durante la
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Figura 1.2. Evolución esquemática de la estructura
interna de una estrella desde la ZAMS hasta la fa-
se de enana blanca. Figura obtenida del trabajo de
Goswami and Reddy (2010)
quema de H en capa, el He resultante se posa sobre el núcleo degenerado de carbono-oxígeno
mientras se comprime y calienta. Al alcanzar una masa del orden de 10−3M¤ el He se enciende
de forma inestable, produciendo fuertes aumentos de la tasa de liberación de energía que pueden
alcanzar LHe ∼ 107 − 108L¤. Estos eventos son conocidos como pulsos térmicos.
A causa de esta gran liberación de energía se desarrolla una región convectiva que se extiende
desde la capa de quema de He hasta la transición H/He. Este episodio convectivo deja su impronta
en la estructura química de la estrella, generando una región “intershell” rica en carbono y He.
El tamaño de esta región así como también otras características de la estructura química interna
dependen fuertemente tanto de la ocurrencia de “overshooting” durante esta fase como de la
cantidad de pulsos térmicos que experimente la estrella. Particularmente, la cantidad de pulsos
térmicos (NTP) que pueda experimentar una estrella depende de su masa inicial, composición,
episodios de mezcla extra y de la pobremente determinada tasa de pérdida de masa. En la
actualidad, la falta de conocimiento de los procesos operativos durante la fase TP-AGB hacen
del número de pulsos térmicos experimentados por la estrella una incógnita y constituya otra de
las incertezas que afectan la estructura química interna de la futura enana blanca.
Luego de atravesar la etapa TP-AGB, las fuertes pérdidas de masa reducen la envoltura lo
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suﬁciente como para que ya no puedan ocurrir más pulsos térmicos. La estrella abandona la
AGB moviéndose hacia temperaturas efectivas más calientes, hasta alcanzar el punto de máxima
temperatura efectiva en el diagrama HR. Allí la capa de quema de H se apaga y consecuentemente
la envoltura rica en H y la capa rica en He se contraen rápidamente. A continuación, la estrella
puede seguir diferentes escenarios posibles lo cual dará nacimiento a diferentes tipos de enanas
blancas. Nuestro interés se centra en aquellas enanas blancas que desarrollarán una envoltura
rica en H (DA). El camino evolutivo seguido por estas estrellas, luego de alcanzar el punto más
caliente del diagrama HR, es simplemente un enfriamiento a radio constante. En la ﬁgura 1.2
mostramos un gráﬁco esquemático de la evolución de la estructura interna de una estrella desde
la secuencia principal, pasando por las fases de quema de H en capa, rama horizontal y AGB
hasta la fase de enana en donde las fuertes pérdidas de masa ocurridas durante la etapa TP-AGB
han removido una gran parte de la envoltura.
1.3. Estrellas enanas blancas
Luego de la evolución por la etapa TP-AGB, con la consecuente pérdida de la mayor par-
te de su envoltura, las estrellas progenitoras evolucionan hasta el punto previo de la curva de
enfriamiento de las enanas blancas a unos 2×105 K. A partir de este punto, la evolución será
básicamente un proceso de enfriamiento. En este momento de la evolución las estrellas están
compuestas por un núcleo de carbono-oxígeno degenerado y por una envoltura no degenerada
de aproximadamente 10−2Mwd, donde Mwd es la masa estelar de la enana blanca. La fase de
enfriamiento, principalmente debida a la pérdida de energía por neutrinos, ocurre a radio prácti-
camente constante. Esto es debido a que la presión ejercida por el gas de electrones degenerado
impide cualquier tipo de colapso gravitatorio. Aunque las enanas blancas evolucionan casi a radio
constante, el papel de la contracción no es despreciable. La energía gravitatoria residual que surge
de la lenta contracción de la enana blanca es invertida en aumentar la energía interna del gas de
Fermi de modo que, dada la ausencia de fuentes de energía nuclear, la fuente de luminosidad de
la estrella es el decrecimiento paulatino de la energía almacenada en los iones (con la consiguiente
disminución de la temperatura interna). La naturaleza compacta de las estrellas enanas blancas
se traduce en densidades centrales y gravedades extremas (∼ 106gr/cm3, log(g) ∼ 8 [cgs]), y lu-
minosidades entre 103−10−5L¤. La ecuación de estado que rige el estado y estructura del núcleo
degenerado es puramente cuántica, la cual implica una masa límite por encima de la cual ninguna
enana blanca estable con núcleo de carbono-oxígeno puede existir, alrededor de ∼1.4M¤ (Chan-
drasekhar, 1939). Por otra parte, un gas de electrones degenerado es un excelente conductor de
calor por lo cual el núcleo de las enanas blancas es prácticamente isotérmico. En enanas blancas
frías (como las enanas blancas pulsantes ZZ Ceti, con temperaturas superﬁciales de alrededor de
12000 K), se espera la formación de zonas convectivas. Cuándo estas zonas convectivas alcanzan
el interior degenerado, se da lugar a un acople entre el núcleo y la superﬁcie aumentando la tasa
de transferencia de energía a través de la envoltura. A medida que la estrella se enfría, la energía
interna del gas de iones disminuye, pasando el gas de un estado gaseoso a uno líquido y luego
a un estado sólido (cristalización), debido a las interacciones Coulombianas dominantes a baja
temperatura y altas densidades. Durante este último cambio de fase se libera calor latente y los
tiempos de enfriamiento de la estella, los cuales dependen de su composición química interna, se
prolongan. Finalmente, el remanente reduce su temperatura hasta desaparecer en forma de un
objeto frío.
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Figura 1.3. Clasiﬁcación y posible evolución espec-
tral de las enanas blancas (Althaus et al., 2010b).
La clasiﬁcación espectral de estas estrellas se hace de acuerdo a su composición superﬁcial.
Además existen otras subclasiﬁcaciones de acuerdo a la presencia de polarización, campos mag-
néticos y pulsaciones. Las observaciones muestran que la mayoría de las enanas blancas tienen
envolturas puras de H con trazas de otros elementos. Estas son las llamadas enanas blancas DA
y constituyen aproximadamente el 85% de todas las enanas blancas. Es en esta clase de estrella
que vamos a concentrar nuestro trabajo. La otra clase espectral reﬁere a aquellas enanas blancas
deﬁcientes en H, con atmósferas ricas en He, conocidas como no-DA. Estas últimas se dividen
en diferentes subclases: DO (muestran lineas de He ionizado, HeII), DB (muestran lineas de He
neutro) y las DC, DQ y DZ que muestran trazas de carbon y metales en su espectro. En la ﬁgura
1.3 mostramos un esquema de los posibles caminos evolutivos para las enanas blancas calientes.
Notar que las enanas blancas DA se observan a lo largo de toda la curva de enfriamiento debajo
de Teff ∼ 170,000 K hasta el límite de temperaturas ﬁjado por la edad de la Galaxia.
El incremento del interés en el estudio de estrellas enanas blancas ha proporcionado un
entorno ideal para que tanto las misiones espaciales como así también telescopios terrestres
tengan como objetivo la observación y descubrimiento de nuevas enanas blancas. El número de
enanas blancas conocidas ha crecido intensamente en las últimas décadas, perfeccionando así
nuestro conocimiento de las funciones de luminosidad8 y distribución de masa. A partir de la
función distribución de masa es posible calcular cotas en los procesos que actúan en las etapas
ﬁnales, debido a que revelan la cantidad de masa expulsada por la estrella durante su evolución.
Este hecho es de vital importancia para la determinación de la relación masa inicial-ﬁnal y para
el análisis de la evolución química de las poblaciones estelares.
8Se deﬁne a la función luminosidad como el número de enanas blancas por parsec cúbico y unidad de magnitud
bolométrica (ó luminosidad) como función de la magnitud bolométrica (ó luminosidad).
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Figura 1.4. Distribución de masas para una muestra
de 298 estrellas DA con Teff > 13,000 K (Liebert
et al., 2005)
Las funciones de distribución de masa típicas que pueden encontrarse en la literatura, como
la que mostramos en la ﬁgura 1.4 (Liebert et al., 2005), revelan un excelente acuerdo con las
determinaciones de gravedades superﬁciales y temperaturas efectivas derivadas del ajuste de
modelos de atmósferas a las lineas espectrales, que en conjunto con relaciones teóricas de masa
radio dan una masa promedio de enana blanca M Ä 0,6 M¤. En la misma ﬁgura podemos
observar que las enanas blancas con mayor masa yacen entre 1.0 y 1.3 M¤. Se espera que este
tipo de estrellas, a diferencia de las enanas blancas promedio con núcleos de carbono-oxígeno,
alojen núcleos compuestos mayormente por oxígeno y neón (Ritossa et al., 1996). Se cree que este
tipo de estrellas enanas blancas masivas son el resultado de la fusión de dos enanas blancas de
masa promedio en estrellas binarias en las que ocurre transferencia de masa (Lorén-Aguilar et al.,
2009) o de estrellas con mayor masa que hayan experimentado ﬂashes de carbono (Ritossa et al.,
1999). Las enanas blancas ubicadas en la parte de baja masa de la función distribución de masa,
son mayormente producidas en sistemas binarios, donde la evolución ha sido truncada por la
transferencia de masa (Sarna et al., 1999). Este tipo de estrellas no puede responder a la evolución
de estrellas aisladas, debiendo haber sido la masa del progenitor muy baja y, en consecuencia,
edades extremadamente altas. Otra de las herramientas que nos permite obtener propiedades de
las poblaciones estelares de enanas blancas en conjunto, es la función luminosidad. A partir de la
determinación de esta función es posible restringir directamente la tasa de nacimiento y muerte
de estrellas de masa baja e intermedia. Por otra parte, nos permite obtener información sobre
edades, estructura y evolución de nuestra Galaxia, además de ser una excelente herramienta para
testear la teoría de plasmas densos y astropartículas.
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Una primera y simple aproximación a la estructura de una estrella es considerarla como
una esfera de gas con gravedad propia. En esta descripción, las estrellas alcanzan un equilibrio
en donde la energía generada se pierde en forma de radiación y en cada capa de la estrella el
gradiente de presión compensa la fuerza gravitatoria. Si bien una estrella es considerada como un
sistema estable, no está exenta de posibles perturbaciones en su interior. En particular, dentro
del interior estelar existen mecanismos que desencadenan perturbaciones y que pueden alcanzar
las amplitudes suﬁcientes como para ser observadas. Este tipo de perturbaciones se maniﬁestan
como variaciones periódicas en la luminosidad de la estrella (pulsaciones).
Las pulsaciones estelares son ondas estacionarias (modos propios) que se propagan en el
interior de la estrella, con una cierta frecuencia (frecuencia propia) asociada. Estas pulsaciones,
excitadas por algún mecanismo tal como cambio en la opacidad, energía nuclear o convección, son
perturbaciones dependientes del tiempo (funciones propias) en el desplazamiento de los elementos
de ﬂuido, presión, densidad o campo de gravedad que se hacen visibles como variaciones periódicas
en el brillo, principalmente en la región del óptico. Los valores del espectro de frecuencias y los
modos propios están determinados por las características de la estructura interna, masa estelar
y su temperatura efectiva. Por otro lado, los tiempos de escala de los agentes excitadores de las
perturbaciones determinarán cuáles de todas las autofrecuencias disponibles, serán excitadas.
Las estrellas pulsantes están presentes en todo el diagrama HR como muestra la ﬁgura 1.5.
Allí podemos ver que las clases de estrellas variables son muy numerosas, abarcando un amplio
abanico de masas estelares y diferentes mecanismos de pulsación. A grandes rasgos, podemos
clasiﬁcar a las estrellas pulsantes en dos grandes grupos: pulsadores radiales (al que pertenecen
las estrellas pulsantes “clásicas” como las Cefeidas tipo II, RR Lyrae y Miras) y pulsadores no-
radiales (entre los cuales se puede encontrar β Cep, γ Dor, GW Vir y ZZ Ceti). Las pulsaciones
radiales son aquellos modos que mantienen la simetría esférica de la estrella y son los modos de
oscilación más simples que puede tener una estrella pulsante. Por el contrario, aquellos modos
que no mantienen la simetría esférica son llamadas no radiales.
En el caso de las pulsaciones radiales, las variaciones en la luminosidad se deben a cambios
en el volumen de la estrella en forma periódica, manteniendo la simetría esférica. Este tipo de
oscilación corresponde a ondas acústicas donde la fuerza restauradora es la presión. Por otro lado,
en el caso de las pulsaciones no-radiales, el apartamiento del estado de equilibrio se produce sin
conservar la simetría esférica. En este último caso, el materia se desplaza tanto en dirección radial
como horizontal, siendo tanto la presión como la gravedad (ﬂotación) las fuerzas restauradoras.
Por consiguiente, mientras las pulsaciones radiales tienen un espectro de modos acústicos o
de presión (modos p), las pulsaciones no-radiales muestran además un espectro de modos de
gravedad o modos g (Cowling, 1941)
1.4.1. Pulsaciones no-radiales
Las pulsaciones no-radiales son el tipo de pulsaciones más general que puede encontrarse.
Estas pulsaciones pueden dividirse en dos subclases: modos esferoidales o modos toroidales.
De nuestro interés son los modos esferoidales, caracterizados por frecuencias de pulsación no
nulas. Esto modos esferoidales pueden, a su vez, ser clasiﬁcados de acuerdo a la principal fuerza
restauradora del modo de acuerdo a que sea la gravedad (modos g y f) y el gradiente de presión
(modos p).
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Figura 1.5. Diagrama HR esquemático que mues-
tra la ubicación de las distintas clases de estrellas
variables pulsantes. En la ﬁgura se muestran diferen-
tes secuencias evolutivas calculadas por el autor. Las
regiones sombreadas diagonalmente corresponden a
variables con modos de pulsación p o g excitadas
por mecanismos relacionados con la opacidad. Las re-
giones sombreadas con lineas horizontales correspon-
den a modos p producidos por excitación estocástica
de la convección. Finalmente las zonas sombreadas
verticalmente corresponden pulsaciones altamente no
adiabáticas, posiblemente modos extraños de varios
tipos (Jeﬀery, 2008).
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Las ecuaciones fundamentales que gobiernan las pulsaciones no radiales son las ecuaciones
básicas de la hidrodinámica, dadas por las ecuaciones de conservación de masa, el momento y la
energía. Un desarrollo completo de las ecuaciones que modelan las pulsaciones no radiales para la
aproximación adiabática es presentada en el Apéndice A, en donde presentamos el tratamiento
(simpliﬁcado) expuesto por Unno et al. (1989).
Generalmente, las oscilaciones estelares son estudiadas en el régimen lineal, donde se con-
sideran pequeños apartamientos del equilibrio. En este sentido, para obtener las ecuaciones de
las oscilaciones, perturbamos levemente este sistema en equilibrio con simetría esférica y nos
quedamos con los términos a primer orden, obtenemos por lo tanto un sistema de ecuaciones li-
nealizadas. Para una estrella con simetría esférica9, el modo de pulsación puede ser representado
como una onda estacionaria tridimensional en términos del armónico esférico Y mü (θ, φ)10:
ψÍküm(r, θ, φ, t) = ψÍküm(r)Y mü (θ, φ)eiσkümt (1.1)
donde las primas indican pequeñas perturbaciones Eulerianas de la cantidad dada (como puede
ser el desplazamiento, la presión o el potencial gravitatorio), σküm es la frecuencia de oscilación, θ
es la co-latitud y φ la longitud. La función ψÍküm(r) representa la parte radial de las autofunciones.
Cada modo propio de una estrella esféricamente simétrica está especiﬁcado por tres índices, k
(orden radial), ü (grado armónico) y m (orden azimutal). Geométricamente k = 0, 1, 2... es el
número de nodos en la componente radial de la función (superﬁcies esféricas concéntricas donde el
desplazamiento radial es nulo), ü = 0, 1, 2... es el número de lineas nodales en la superﬁcie estelar y
m = 0,±1, ...,±ü es el número de tales lineas nodales, en longitud. Tanto las autofunciones como
los autovalores son obtenidos como soluciones de un problema de autovalores de cuarto orden en
el espacio, si consideramos la aproximación adiabática (dS = 0) (ver ecuaciones (A.48)-(A.51)).
En la ﬁgura 1.6 mostramos los patrones nodales superﬁciales de los armónicos esféricos en
función de los valores de ü y m. Claramente se puede observar que cuando m = 0, todas las
lineas nodales son paralelos, mientras que si ü = |m| solo se tienen meridianos. El caso en que
ü = m = 0 corresponde a una oscilación radial donde se conserva la simetría esférica. En general,
la superﬁcie de la estrella queda dividida en regiones de fase opuesta en brillo y velocidad del
material. En un modo no-radial, algunas partes de la superﬁcie estelar son más brillantes y otras
más débiles. Algunas de las partes se mueven en dirección al observador mientras que otros
en dirección contraria, como resultado se produce un efecto de cancelación que aumenta con el
valor de ü debido a que las regiones limitadas por las líneas nodales se vuelven cada vez más
pequeñas. En consecuencia, la variabilidad total de la estrella se vuelve más pequeña diﬁcultando
la detección de modos con ü ≥ 3.
En modelos donde se suprime la rotación, campos magnéticos o cualquier factor que pueda
modiﬁcar la simetría esférica, las ecuaciones de pulsación no dependen explícitamente del orden
azimutal, por lo que los valores de la autofrecuencia σ serán independientes del valor de m con
la consecuente degeneración de cada frecuencia de oscilación en 2ü+1 componentes. Es decir, los
distintos 2ü+ 1 modos normales estarán caracterizados por la misma frecuencia de oscilación.
9Para estrellas enanas blancas, como la gravedad es alta y la tasa de rotación es lenta en comparación a los
períodos típicos de las enanas blancas, esta aproximación se cumple satisfactoriamente.
10Y mü (θ, φ) = (−1)mcümPmü (cosθ)exp(imφ), donde Pmü es el una función de Legrendre asociada y cüm una
constante de normalización.
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Figura 1.6. Esquema de la parte real de los armó-
nicos esféricos Y mü (θ, φ). Imagen tomada del sitio
http://www.atmos.albany.edu/daes/atmclasses/atm410/.
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1.4.2. Modos esferoidales
Como mencionamos anteriormente, de acuerdo a qué fuerza restauradora actúe obtendremos
modos g o modos p. Las propiedades de dichos modos esferoidales están gobernadas por dos
funciones características N y Lü.
A grandes rasgos los modos g están caracterizados por frecuencias de oscilación bajas (perío-
dos largos). La estructura del espectro de períodos está gobernada por la frecuencia de Brunt-
Väisälä, la cual está dada por:
N2 = g
3 1
Γ1
dlnp
dr
− dlnρ
dr
4
(1.2)
donde g es la aceleración gravitacional local. En particular, N provee la diferencia entre los
gradientes de densidad actual y el adiabático. Si N2 > 0 entonces N es la frecuencia real de
oscilación de una porción de ﬂuido alrededor del punto de equilibrio bajo acción de la gravedad
(Unno et al., 1989). Los períodos de pulsación que caracterizan a estos modos aumentan en valor
conforme k y ü aumentan. Para el caso de enanas blancas, la frecuencia de Brunt-Väisälä es muy
pequeña en el núcleo degenerado, por lo que los modos de gravedad se propagan en regiones cada
vez más externas a medida que aumenta la degeneración.
Por otra parte, los modos p se caracterizan por frecuencias altas (períodos cortos) y por
desplazamientos del ﬂuido estelar esencialmente radiales. La frecuencia crítica para los modos p
es la frecuencia de Lamb:
L2ü = ü(ü+ 1)
c2s
r2
(1.3)
donde c2s = Γ1p/ρ es la velocidad del sonido local adiabática con Γ1 = (dlnp/dlnρ)ad. Particu-
larmente la frecuencia de Lamb es inversamente proporcional al tiempo que tarda una onda de
sonido en recorrer una distancia λü = 2πr/ü (Unno et al., 1989).
El análisis local del valor de ambas frecuencias puede darnos una gran cantidad de informa-
ción física sobre las oscilaciones y cómo ellas muestrean el interior de la estrella (ver, por ejemplo
Unno et al., 1989). Si se consideran modos con longitudes de onda cortas comparadas con las
escalas características de vibración espacial de las cantidades físicas y en el contexto de la apro-
ximación de Cowling, Φ = 0 siendo Φ el potencial gravitatorio, los coeﬁcientes en las ecuaciones
de pulsación varían lentamente en comparación con las autofunciones y asumiendo dependencia
radial de los desplazamientos de la forma eikrr, donde kr es el número de onda radial, se puede
obtener la relación de dispersión :
kr =
1
σ2c2s
(σ2 − L2ü )(σ2 −N2) (1.4)
La ecuación (1.4) nos permite ver cómo las dos frecuencias características en conjunto de-
terminan las propiedades de pulsaciones no-radiales de la estrella. A partir del análisis de esta
ecuación se puede obtener información muy valiosa de las regiones de propagación de los modos
no radiales. Para que un dado modo pueda propagarse es necesario que k2r sea positivo lo cual
sucede en dos situaciones bien deﬁnidas:
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σ2 > Lü, N
2 (I)
ó
σ2 < N2, L2ü (II)
Estas desigualdades matemáticas deﬁnen las regiones en donde la onda puede propagarse en
el interior de la estrella, también llamadas “cavidades de resonancia”.
La primera clase de soluciones representa a los modos p, donde los desplazamientos radiales
dominan. Para estrellas enanas blancas estos modos tienen escala de tiempo de segundos, de-
masiado cortos para ser los períodos de las oscilaciones observadas. La segunda clase de modos
representa a los modos g, los cuales tienen tiempos de escala de cientos de segundos y más, tal
como las oscilaciones observadas en estrellas enanas blancas. En estos modos, predominan los
movimientos horizontales a lo largo de las superﬁcies equipotenciales de la gravedad, la cual es
energéticamente más favorable para excitar los modos de pulsación a amplitudes observables.
Si por el contrario ocurre que N2 > σ2 > L2ü o bien L2ü > σ2 > N2 esto implicaría que
k2r < 0 y kr sería un número imaginario, por lo que las soluciones son evanescentes disminuyendo
o aumentando su amplitud exponencialmente con r.
En la ﬁgura1.7 mostramos los valores de la frecuencia de Brunt-Väisälä y de Lamb para
modos con ü = 1 en estrellas pre-enanas blancas y enanas blancas. Allí se muestran las distintas
zonas de propagación (región gris) de modos g y p para el interior de estas estrellas selecciona-
das. El valor de Lü exhibe un comportamiento, a grandes rasgos, similar para cualquiera de los
modelos. Mientras que, por el contrario, el valor N muestra distinto comportamiento de acuerdo
al modelo seleccionado. Esto se debe principalmente a las distintas intensidades de la degene-
ración electrónica de cada modelo. Los cambios en el valor de la frecuencia de Brunt-Väisälä
conducen a importantes cambios en la ubicación y extensión de las cavidades de propagación.
Particularmente para el caso de estrellas ZZ Ceti (DAV), la cual constituye la conﬁguración más
degenerada, el valor de la frecuencia de Brunt-Väisälä es muy pequeña en la región del núcleo,
forzando a los modos g a propagarse principalmente en la envoltura. Por el otro lado, los modos
p están restringidos al interior de la estrella. Aunque los modos g muestrean mayormente las
regiones exteriores en estrellas DAV y DBVs, algunos modos g de bajo orden radial son capaces
de sondear su interior.
En la ﬁgura 1.7 se observa también que los perﬁles de ambas frecuencias presentan picos.
Estos picos o “bumps” están relacionados generalmente con cambios abruptos en la composición
debido a la presencia de interfaces químicas. Este hecho será de vital importancia para entender
los cambios en las propiedades pulsacionales cuando analicemos los cambios químicos debido a
las incertezas en la evolución del progenitor de la enana blanca. En este sentido, para enanas
blancas y pre-enanas blancas, el cómputo de la frecuencia de Brunt-Väisälä se calcula a través
de una expresión que es más simple para tratar numéricamente (Brassard et al., 1991; Tassoul
et al., 1990)
N2 = g
2ρ
P
χT
χρ
(∇ad −∇+B) (1.5)
donde χT = (∂lnP∂lnT )ρ y χρ = (
∂lnP
∂lnρ )T , ∇ y ∇ad son los gradientes de temperatura actual y
adiabático respectivamente y B el “término de Ledoux”, donde:
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Figura 1.7. Diagrama de propagación para varios ti-
pos de estrellas pulsantes. Figura tomada de Althaus
et al. (2010b)
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B = − 1
χT
n−1Ø
i=1
χXi
dlnXi
dlnP
(1.6)
donde Xi es la abundancia por masa de la especie i, n el número total de especies considerado y
χXi =
3
∂lnP
∂lnXi
4
ρ,T,Xj Ó=i
(1.7)
Esta formulación es llamada tratamiento de “Ledoux modiﬁcado” y puede verse explícita-
mente la contribución del cambio en las abundancias químicas (término B) al valor de N lo cual
está intimamente relacionado con este trabajo de tesis.
1.4.3. Aproximación asintótica
Para aquellos modos caracterizados por grandes ordenes radiales, es decir, k º 1 y siendo ü
pequeño, la aproximación de Tassoul (1980) nos permite obtener el valor de las autofrecuencias
de los modos p:
σk,ü ≈ π
q
3
2k + ü+ n+ 12
4CÚ Rõ
0
1
cs(r)
dr
D−1
(1.8)
donde n es el índice politrópico que caracteriza la estructura de las capas superﬁciales del modelo
estelar. Por otro lado, para aquellos modelos estelares donde el transporte de energía es comple-
tamente radiativo o completamente convectivo, la frecuencia de los modos g para k º 1 puede
escribirse como (Tassoul, 1980):
1
σk,ü
≈
3
2k + ü+ n+ 12
4
(ü(ü+ 1))−1/2
CÚ Rõ
0
N(R)
r
dr
D−1
(1.9)
A partir de la ecuación (1.8), si se ﬁja el valor de ü,
∆σa = π
CÚ Rõ
0
1
cs(r)dr
D−1
= Cte (1.10)
es decir que el espaciamiento de frecuencias de los modos p, en el límite asintótico, es constante
e independiente del valor de ü. Este valor solo depende de los valores que adopte la velocidad del
sonido en el interior del modelo.
De forma similar ﬁjando el valor de ü pero para modos g, de la ecuación (1.9):
∆Πaü = 2π2(ü(ü+ 1))−1/2
CÚ Rõ
0
N(r)
r
dr
D−1
= Cte (1.11)
donde el período de la oscilación es Πk,ü = 2π/σk,ü y N es la frecuencia de Brunt-Väisälä. En
contraste con lo que pasa para modos p, el valor del espaciamiento de períodos asintótico es
constante, pero depende del valor de ü.
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1.4.4. Inﬂuencia de la rotación lenta y campos magnéticos débiles
Cuando se consideran rotación lenta o bien campos magnéticos débiles, la degeneración pro-
veniente del número m en el cálculo de las autofrecuencias se rompe, debido a que se rompe
la simetría esférica. Para estrellas enanas blancas puede considerarse que la frecuencia angular
de rotación de la estrella es pequeña, menor que las autofrecuencias de los modos (Ω << σküm,
siendo Ω la frecuencia angular de rotación). En esta aproximación, la teoría de perturbaciones a
primer orden puede aplicarse y luego cada frecuencia es dividida en (2ü+1) componentes igual-
mente espaciadas, rompiendo la degeneración. Cada componente del multiplete asociado está
dado por:
σküm(Ω) = σkü(Ω = 0) + δσküm (1.12)
Podemos pensar a la estrella como un rotador rígido en el que su frecuencia de rotación
angular permanece constante a lo largo de toda la estrella (Ω = cte), en tal caso, la corrección
a la frecuencia introducida en la ecuación (1.12) es simplemente δσküm = −mΩ(1 − Cük), con
m = 0,±1... ± ü y Cük coeﬁcientes que dependen de la estructura estelar. Como resultado, la
degeneración en la frecuencia con el valor de m se rompe. Los valores de los coeﬁcientes C se
calculan de acuerdo a los trabajos de Cowling and Newing (1949); Ledoux (1951)
Cük =
s Rõ
0 ρr
2(2ξrξt + ξ2t )drs Rõ
0 ρr
2(ξ2r + ü(ü+ 1)ξt)dr
(1.13)
siendo ξr y ξt las autofunciones radial y tangencial respectivamente.
En presencia de campos magnéticos, la degeneración es quebrada parcialmente. Luego de un
análisis perturbativo, se obtiene que cada autofrecuencia es dividida en (ü+1) componentes
σküm(B) = σkü(B = 0) + σÍkü(B) (1.14)
siendo la corrección dependiente de B2 y m2.
1.4.5. Mecanismos de excitación
Si bien las estrellas pulsantes pueden encontrarse en las distintas regiones del diagrama HR,
de acuerdo a los niveles de precisión alcanzados en la actualidad se podría aﬁrmar que no todas
las estrellas pulsan. Aquellas estrellas que están pulsando, lo hacen en alguno/s de sus modos
naturales de oscilación. La estrella variable más antigua conocida es la de o Ceti (Mira) cuya
variabilidad fue descubierta por Fabricius en 1596. Es decir que esta estrella ha estado pulsando,
como mínimo, por cientos de años. Existen otros casos en los que también se disponen de curvas
de luz por períodos de un siglo o más. Es decir que las pulsaciones estelares son un fenómeno
relativamente estable en muchas estrellas y que debe existir algún mecanismo que provee la
energía necesaria para excitar la pulsación.
Para la mayor parte del interior estelar la energía se pierde en cada ciclo de pulsación, es
decir que la mayor parte del volumen “amortigua” la pulsación. Las pulsaciones observadas
pueden continuar solo si existe una parte de la estrella donde se provea la energía para excitar
la pulsación, así como también la que se pierde en la amortiguación.
En general, una capa de la estrella que gana calor durante la parte de compresión del ciclo de
pulsación es la que impulsa la pulsación. Las otras capas, que pierden calor durante la compresión,
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amortiguan la pulsación. Una vez excitada la pulsación con éxito, la estrella convierte la energía
térmica en energía mecánica.
La forma bajo la cual las pulsaciones estelares son excitadas es todavía una materia de
investigación. Sin embargo, varios escenarios han sido propuestos de acuerdo al tipo de estrella
estudiada. Para las estrellas ZZ Ceti, el proceso más aceptado de excitación de los modos es el
mecanismo κ−γ (Dolez and Vauclair, 1981; Dziembowski and Koester, 1981; Winget et al., 1982)
el cual involucra un mecanismo de opacidad (κ) y un mecanismo de almacenamiento de energía
de ionización (γ). Durante este proceso, un aumento en el ﬂujo de radiación saliente, dará lugar
a un aumento en la temperatura con la consecuente disminución en la opacidad y un escape
libre de la radiación. Sin embargo, en una región de ionización parcial, un aumento en el ﬂujo de
radiación puede ser absorbido aumentando la fracción de iones presentes, en lugar de aumentar
la temperatura del material. Esto resulta en un bloqueo del ﬂujo de energía radiativa saliente,
que queda almacenada en energía de ionización (mecanismo γ). Si una capa de la atmósfera
estelar se mueve hacia dentro, se volverá más densa y opaca, causando que el ﬂujo de energía
sea retenido aumentando la temperatura y presión que empuja la capa hacia afuera, enfriándola
y repitiendo el proceso (mecanismo κ). Este proceso suele actuar en las capas debajo de la
región de ionización He+ . No obstante, Brickhill (1991) propuso un mecanismo alternativo de
excitación de los modos de pulsación de ZZ Ceti llamado “impulso convectivo”11. Aunque ambos
mecanismos pueden predecir aproximadamente el borde azul de la banda de inestabilidad, esto
no es necesariamente cierto para el borde rojo donde las pulsaciones de las enanas blancas DA
parecieran detenerse (Mukadam et al., 2006).
La excitación de los modos mediante la ionización parcial de los elementos más abundantes
de la superﬁcie pareciera explicar bien las pulsaciones en enanas blancas DA, así como también
enanas blancas variables DB y probablemente también en las DO.
1.4.6. Mecanismos de selección
Una vez que las pulsaciones son excitadas, debe existir algún mecanismo que seleccione cuál
o cuáles son los modos en los que va a pulsar. Por ejemplo, la mayoría de las estrellas Cefeidas
pulsan en su modo radial fundamental mientras que algunas lo hacen en su primer armónico, es
decir que existe algún mecanismo de selección de modos. En este sentido, la posición de la zona
de excitación así como también la forma de las autofunciones de cada modo determinan cuál o
cuáles de los modos serán excitados. Si la zona de excitación para una estrella yace cerca del
nodo de alguno de los modos, es poco probable que estos modos sean excitados. En el caso de
enanas blancas estratiﬁcadas el gradiente abrupto del peso molecular medio entre las capas de
H, He y C/O modiﬁcan el carácter de algunos modos y pueden seleccionar modos. Además debe
haber un balance entre los requerimientos energéticos de excitación y amortiguamiento para que
el modo sea excitado globalmente.
Para que un modo sea excitado por el mecanismo κ el período de oscilación debe ser similar
a la escala de tiempo térmica en la zona de excitación. Para las pulsaciones, es relevante la escala
de tiempo térmica local de la zona de excitación:
τth ≡
Ú R
r
cpTdm
L
(1.15)
11En la literatura en inglés puede encontrarse como “convective driving mechanism”.
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(Pamyatnykh, 1999). Si el período de oscilación es mucho más largo que τth, la capa de excitación
permanecerá en equilibrio y no será capaz de excitar el modo. Aún así existen modos predichos
teóricamente que no son observados, dejando lugar a otros posibles mecanismos de selección.
1.4.7. Identiﬁcación de modos
Un paso importante el estudio de las pulsaciones estelares lo constituye la identiﬁcación
de los modos de pulsación. La información que nos llega de las estrellas en su variación de la
luminosidad, reﬂeja el hecho de que la estrella está sufriendo pulsaciones pero, en principio, es
difícil discernir qué o cuáles modos del espectro posible son los que están excitados. La asignación
de modos consiste en asignar los valores de los índices k, ü, m a un modo de pulsación observado.
Este es un paso crucial en el análisis astrosismológico debido a que conecta los modelos con
las observaciones. La determinación para los valores de ü y m (el valor de k en principio es
el más difícil de identiﬁcar debido a que no es una cantidad visible como lo son ü y m) ha
sido históricamente realizadas en enanas blancas a partir del quiebre en la degeneración de las
frecuencias observadas debido a la rotación que hace que cada frecuencia aparezca como un
multiplete con (2ü+1) componentes. Otra de las formas para obtener el valor de ü, es mediante
la comparación del espaciamiento de períodos entre modos con orden radial consecutivo (∆Πk =
(Πk+1 −Πk)) con el espaciamiento de períodos asintótico (∆Πaü ) obtenido teóricamente el cual,
para modos g, depende del valor de l. Debido al pequeño número de modos detectados en enanas
blancas DAV, este método no es del todo útil.
Alternativamente, la identiﬁcación de modos es posible mediante otro tipo de técnicas basadas
en el oscurecimiento al limbo en las amplitudes de pulsación Robinson et al. (1995) y de la
dependencia de las amplitudes de los modos no-radiales dentro de las lineas de Balmer (Clemens
et al., 2000; van Kerkwijk et al., 2000).
1.5. Enanas blancas pulsantes
Las enanas blancas pulsantes constituyen herramientas que permiten examinar los procesos
astrofísicos y la física de la materia a altas densidades que no pueden reproducirse en el laborato-
rio. Los ajustes astrosismológicos nos permiten medir con gran precisión la masa estelar, masa de
la envoltura, restringir períodos de rotación y rotación diferencial, campos magnéticos y tasa de
enfriamiento entre otros. Para las clases más calientes (DO y DB), la emisión de neutrinos juega
un rol muy importante y pueden ser potencialmente detectados (O’Brien and Kawaler, 2000).
Para las enanas blancas más frías, los efectos de la cristalización que son muy importantes (e
inciertos) para la etapa de enfriamiento, podrían ser detectables (Córsico et al., 2005; Metcalfe
et al., 2004; Montgomery and Winget, 1999). Además estas estrellas son útiles para el estudio
de la masa del axion (Córsico et al., 2012; Isern and García-Berro, 2008).
Durante su evolución, las enanas blancas cruzan varias bandas de inestabilidad donde las
pulsaciones no-radiales se hacen presentes. Estas variaciones de brillo periódicas, se hacen evi-
dentes en la las regiones del ultravioleta lejano y del óptico en el espectro electromagnético. Cada
una de las estrellas pulsantes posee un espectro único de frecuencias, el cual está directamente
relacionado con los detalles de su estructura interna. A partir de los valores de temperatura
efectiva y gravedad superﬁcial, las enanas blancas pulsantes son clasiﬁcadas en cuatro categorías
bien deﬁnidas:
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80,000 K ≤ Teff ≤ 180,000 K y 5.5 ≤ log(g) ≤ 7.5 constituido por estrellas variables pre-
enanas blancas deﬁcientes en H, ricas en C/O/He denominadas estrellas pulsantes PG1159.
Algunos de estos objetos están rodeados por una nebulosa planetaria y se denominan
PNNVs, mientras que aquellos que carecen de nebulosa son llamadas DOVs,
22,000 K ≤ Teff ≤ 29,000 K y 7.6 ≤ log(g) ≤ 8.2 constituido por estrellas ricas en He
(enanas blancas DB) denominadas DBVs o V777 Her,
19,000 K ≤ Teff ≤ 22,000 K enanas blancas con envolturas ricas en C y He llamadas DQ
calientes,
12,500 K ≤ Teff ≤ 10,500 K y 7.8 ≤ log(g) ≤ 8.8 enanas blancas con envolturas de H
denominadas DAVs o ZZ Ceti.
A partir de un muestreo de 9,316 estrellas enanas blancas, Eisenstein et al. (2006) conﬁrmaron
que las enanas blancas DA constituyen uno de los grupos de estrellas compactas más numerosos,
encontrando que un 86% del total de su muestra de estrellas eran enanas blancas DA mientras
que las DB constituían un 8%. Por lo tanto, las enanas blancas con envolturas de H constituyen
el ﬁnal evolutivo más común de la mayoría de las estrellas.
1.6. Astrosismología
Cuando una estrella pulsa en alguno de sus modos normales es posible comparar los perío-
dos de cada modo de oscilación, con aquellos derivados de modelos teóricos representativos e
inferir información sobre su estructura interna. Este método para inferir información a través
de la observación de los modos de pulsación excitados es llamada astrosismología. La astrosis-
mología explota el hecho de que las pulsaciones estelares son sensibles a la estructura interna
de la estrella y nos permite obtener valores de cantidades que pueden ser adquiridas mediante
otras técnicas12 como puede ser Teff , Mõ y log(g) y además cantidades que están ocultas excep-
to para la astrosismología tales como composición química, perﬁl de rotación interno, campos
magnéticos, regiones de convección y ubicación y espesores de las transiciones químicas entre
otros. De esta forma pueden inferirse detalles no solo de la estructura interna sino que también
sobre su evolución previa. Particularmente, esta técnica se basa en que cada modo de oscilación
se propaga en una región particular en el interior estelar, la zona en donde el modo asociado
oscila con mayor amplitud. Cada uno de estos modos muestrea una zona levemente diferente de
la estrella, mientras más modos sean observados más información habrá disponible para utilizar
mediante técnicas astrosismológicas.
La astrosismología puede ser aplicada a cualquier objeto estelar pulsante. Particularmente,
en el caso del Sol, la Hesismología a permitido obtener información sobre la tasa de rotación
diferencial en su interior así como también los valores de la velocidad del sonido. Estas determi-
naciones son posibles debido a la cercanía del Sol y que este oscila en 107 modos p en simultáneo,
cuyas frecuencias pueden ser medidas con gran precisión. Por el contrario, para estrellas distantes
12Otras técnicas de observación como espectroscopía o fotometría solo proveen información de la fotosfera, su
interior queda enmascarado.
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los efectos de cancelación geométrica13 se vuelven muy importantes, reduciendo la cantidad de
modos observables a aquellos caracterizados por ü . 3 Dziembowski (1977).
En la tabla 1.1 mostramos los parámetros estelares de las clases de estrellas variables más
importantes, en conjunto con el rango de períodos observados y los modos de pulsación excitados.
Las variables pulsantes δ Sct, γ Dor, roAp, SPB y β Cep, además de nuestro Sol, son estrellas
variables que se encuentran en la etapa de quema central de H. Entre ellas las δ Scuti son las
más conocidas. Estas estrellas pulsan en una combinación de modos radiales y no-radiales, siendo
estos últimos mayormente modos p de bajo orden radial. Este tipo de estrellas muestran rotación,
por lo que los efectos inducidos por el “splitting” rotacional deben ser tenidos en cuenta. Las
variables roAp se caracterizan por exhibir modos p de alto orden radial. Además poseen fuertes
campos magnéticos y períodos de rotación entre 2 y 12 días. Las estrellas β Cep se caracterizan
por mostrar tanto modos de pulsación radiales así como también modos no radiales. Este tipo
de estrellas suele encontrarse en cúmulos abiertos jóvenes, algunas quemando H en capa.
En etapa de quema central de He podemos encontrar a las Cefeidas. Estas estrellas fueron la
primera clase de estrellas pulsantes y se caracterizan por pulsar en su modo radial fundamental
o primer armónico. Las estrellas Cefeidas, en conjunto con las RR Lyrae, pueblan la llamada
“banda de inestabilidad clásica”. Particularmente las RR Lyrae pulsan en modos radiales y son
utilizadas frecuentemente como indicadores de distancia dado que poseen una magnitud absoluta
relativamente bien deﬁnida. Este tipo de estrellas se encuentra mayormente en cúmulos globulares
de la Galaxia. Si bien la mayoría de las Cefeidas se encuentran en la etapa de quema central de
He, algunas pueden están en la fase de quema de H en capa. En la parte más azul de la rama
horizontal se encuentran las estrellas sdB variables las cuales se dividen en tres clases dependiendo
de los modos de pulsación exhibidos (ver tabla 1.1). A mayores temperaturas podemos encontrar
a las estrellas sdO variables, cuyos modos de pulsación no están bien identiﬁcados, pero se cree
que serían modos p no radiales.
Finalmente, en parte más fría del diagrama HR, se encuentran las variables Mira las cuales
muestran amplitudes de oscilación mayores a 2.5 mag. Los períodos de oscilación observados
pueden encontrarse entre 25 y 400 días. Estas estrellas se encuentran en la etapa AGB y son el
resultado de la evolución de estrellas con masas del orden de la masa del Sol.
La clase de estrellas en las que está centrada la investigación de esta tesis son las enanas
blancas, particularmente las enanas blancas DA. Las enanas blancas exhiben pulsaciones no-
radiales y constituyen la clase de pulsadores compactos más numerosa. Así mismo, esta clase
puede subdividirse en cuatro subclases diferentes: las DQV, DOV, DBV y DAV.
1.6.1. Astrosismología de enanas blancas DA en los últimos 30 años
Los estudios astrosismológicos con modelos de enanas blancas comienzan a partir del trabajo
de Tassoul et al. (1990). Dicho trabajo constituye una de las piedras fundamentales en el desarro-
llo de modelos teóricos de estrellas enanas blancas DA con ﬁnes astrosismológicos. En el trabajo
mencionado, los autores desarrollaron una grilla de modelos adecuados tanto para el estudio
adiabático como no adiabático de propiedades sismológicas. Trabajos posteriores, como los de
Brassard et al. (1992a, 1991, 1992b), exploraron las propiedades pulsacionales de los modelos es-
telares de Tassoul et al. (1990). Una característica importante de estos modelos de estrellas enana
13Las oscilaciones dividen la superﬁcie de la estrella en sectores en contrafase de temperatura y velocidad. A
grandes distancias, si el número de sectores es grande no podrá distinguirse el aporte de cada sector, si no que se
observa una variación de luminosidad promediada.
25
1. Introducción
Tipo Acrónimo Teﬀ(103K) Mõ/M¤ Lõ/L¤ Período Modos
Cefeidas δ Cep 5.5-6.5 5-20 103 − 105 2-100 d R
Mira M o Mira 2.5-4.0 ∼ 1-2 102 − 104 25-400 d R
RGR o RAG SRa, Srb, Lb, Lc 2.5-4.0 ∼1-8 102 − 104 25-400 d R
RR Lyrae RR Lyr 6-7 0.5-0.8 40-50 0.2-1.2 d R
δ Scuti δ Sct 7.5-8.7 1.6-2.6 10-1000 0.5-6 h R,NR(p)
Sol Sol 6.0 1.0 1.0 5-10 m NR(p)
Ap rápidamente oscilantes roAp 7.0-8.5 1.6-2.6 10-50 4-15m NR(p)
γ Doradus γ Dor 6.5-7.3 1.4-1.7 5-20 0.5-3 d NR(g)
β Cephei β Cep 22-30 8-15 4000-20000 3.5-6 h NR(p)
Slowly pulsating B SPB 13-17 3-8 2.5-6 0.6-3 d NR(g)
Line proﬁle variables LPVs 15-40 103 − 105 5-50 3-30 h NR(p)
GW Virginis DOV ∼ 100 ∼ 0.6 ∼ 102 300-3500 s NR(g)
DB enanas blancas variables DBV ∼ 23 ∼ 0.6 ∼ 0.03 400-1200 s NR(g)
hot DQ enanas blancas variables DQV ∼ 20 ∼ 0.6 ∼ 0.032 250-1100 s NR(g)
DA enanas blancas variables DAV ∼ 12 ∼ 0.6 ∼ 10−3 100-1200 s NR(g)
Luminous Blue variables LBV ∼ 20 30-100 103 − 106 ∼ 30-50 d NR(?)
R Corona Borealis RCBr 5-7 ∼ 1 ∼ 104 ∼ 40 d R ?
sdB EC 14026 29-35 ∼ 0.5 20-40 100-400 s R,NR(p)
sdB PG1716 23-30 ∼ 0.5 20-40 2000-8000 s NR(g)
sdO sdOV 48-52 ... 3× 102 60-120 s NR(p)?
Tabla 1.1. Clases de estrellas pulsantes en conjunto
con los valores de los parámetros estelares más im-
portantes. R signiﬁca modos radiales; NR(p) modos
p no radiales; NR(g) modos g no radiales. Tabla to-
mada de la tesis doctoral de Romero Alejandra.
blancas, es que se caracterizan por tener núcleos de carbono puro. Esta particularidad iría en
contra de las predicciones de los cálculos evolutivos, en donde se espera un núcleo en el que tanto
el carbono como el oxígeno estén presentes y cuyas proporciones exactas están determinadas por
las tasas de reacción nuclear que operan durante la quema central de He, así como también de
los procesos de mezcla en el borde convectivo del núcleo. Otro de los puntos débiles de tales
modelos es el tratamiento de las transiciones químicas modeladas bajo la hipótesis de equilibrio
difusivo bajo la aproximación “trace element”. Este tipo de aproximación favorece la aparición
de gradientes químicos abruptos, alterando las propiedades de atrapamiento de modos (Córsico
et al., 2002a,b). Este tipo de modelos fue empleados para realizar estudios astrosismológicos de
diferentes estrellas DAV, tales como G226-29 (Fontaine et al., 1992) y GD 154 (Pfeiﬀer et al.,
1996), mientras que una versión un poco más actualizada de tales modelos, pero con las mismas
desventajas, ha sido utilizada para el estudio de HLTau 76 (Pech et al., 2006) y G185-32 (Pech
and Vauclair, 2006).
Unos años más tarde, nuevos modelos representativos de enanas blancas con envoltura de H
fueron presentados por Bradley (1996). Los distintos modelos consideran un núcleo compuesto
desde una mezcla de carbono y oxígeno hasta modelos con núcleos conformados puramente por
oxígeno. Estos modelos disponían de un tratamiento de opacidades más actualizado (OPAL).
Adicionalmente, la forma de las transiciones químicas son derivadas de forma más realista siendo
la transición H/He modelada a través de una exponencial doble, lo cual está de acuerdo con
las predicciones de equilibrio difusivo. Sin embargo, este tipo de modelos de enanas blancas
parametrizados14 carece de varias características importantes predichas por la teoría de evolución
14A partir de un modelo inicial de composición estratiﬁcada, se modiﬁcan parámetros tales como abundancia
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estelar, por ejemplo aquellas ligadas con la forma de los perﬁles de transiciones química en el
núcleo o la formación de una envoltura pura de carbono que yace por encima del núcleo. Estos
modelos han sido aplicados a estudios astrosismológicos de estrellas ZZ Ceti tales como G29-38
(Bradley and Kleinman, 1997), G117-B15A y R548 (Bradley, 1998), L19-2 y GD 165 (Bradley,
2001) y G185-32 (Bradley, 2006)
En este sentido, el grupo de Evolución y Pulsaciones Estelares de La Plata ha realizado
un aporte importante al modelado de estrellas enanas blancas DA. Varios trabajos reﬂejan estos
aportes como por ejemplo Benvenuto et al. (2002), en donde se presentan modelos que consideran
procesos de difusión dependientes del tiempo para modelar la transición química del He/H,
además de incluir procesos de asentamiento gravitacional y difusión química. Estos modelos se
basan en los perﬁles químicos centrales del trabajo de Salaris et al. (1997) adaptados de forma
adecuada a las masas consideradas. En este sentido, los autores demostraron que la aproximación
de “trace element” no era la adecuada para modelar las regiones de transición química en el
interior de la estrella. Además, en lugar de la región pura de carbono que se encuentra en los
modelos de Bradley (1996), en estos modelos se obtiene una región rica en carbono y oxígeno.
Estos modelos fueron utilizados para estudiar la estrella G117-B15A (Benvenuto et al., 2002).
Por otro lado, Castanheira and Kepler (2008, 2009) realizaron un amplio estudio astrosismo-
lógico sobre una muestra de 87 estrellas DAV. Los modelos de enanas blancas utilizados para
realizar tales ajustes provenían de modelos artiﬁciales en los que se adopta una composición cen-
tral de oxígeno al 50% y carbono al 50%, mientras que la transición química de H/He se adopta
según el trabajo de Althaus et al. (2003). Uno los resultados más importantes encontrados en
este trabajo fue la predicción de la existencia de envolturas más ﬁnas que las obtenidas mediante
los cálculos evolutivos completos. Particularmente se encontró que la masa de la envoltura de H
podría variar en un amplio rango de masas, más precisamente 10−10 .MH/Mwd . 10−4. Para-
lelamente, Bischoﬀ-Kim et al. (2008) presentaron un estudio astrosismológico para las estrellas
ZZ Ceti G117-B15A y R 548 con modelos en los que sea adoptan los perﬁles del núcleo obtenidos
por Salaris et al. (1997), obteniendo resultados en buen acuerdo con estudios previos.
Uno de los pasos más importantes en la astrosismología de enanas blancas de la actualidad fue
el trabajo de Romero et al. (2012) en donde los autores presentan un estudio astrosismológico de
44 estrellas ZZ Ceti, incluyendo la bien conocida G117-B15A. Para realizar los ajustes, los autores
utilizan los modelos completamente evolutivos de estrellas enanas blancas DA caracterizadas por
perﬁles químicos consistentes del trabajo de Althaus et al. (2010a). Entre otros, uno de los
resultados más importantes de este trabajo es la evidencia de la existencia de envolturas de H
menos masivas que las predichas por la evolución estelar estándar, lo cual se encuentra en buen
acuerdo con los resultados de Castanheira and Kepler (2008, 2009).
El método de ajuste astrosismológico utilizado en esta tesis y en varios de los trabajos mencio-
nados previamente, explota la comparación de los períodos de los modos de pulsación exhibidos
por la estrella con aquellos derivados teóricamente de modelos representativos, en nuestro ca-
so, de estrellas ZZ Ceti. En particular, los modelos teóricos muestran un espectro de períodos
acorde a los parámetros estelares tales como masa, temperatura efectiva, gravedad superﬁcial y
composición química interna. Mediante este método se elige aquellos modelos que exhiban los
períodos más cercanos a los que se observan en la estrella a la cual se necesita hacer el ajuste.
No obstante, como veremos más adelante, es útil utilizar determinaciones observacionales de los
interna de oxígeno y carbono, así cómo también la posición de las transiciones químicas y sus respectivos anchos,
entre otros.
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parámetros disponibles a ﬁn de tener un buen acuerdo con los resultados empíricos. Sin embargo,
este método no es el único que nos permite obtener información de la estrella. En la actualidad
existen diversos métodos a partir de los cuales es posible obtener detalles sobre el interior de la
estrella, a partir de la interpretación de los modos de pulsación exhibidos:
Espaciamiento medio de períodos: a partir de un análisis asintótico, sabemos que
para modos g con ü ﬁjo, y para altos ordenes radiales (k º 1) ∆Πaü = Π0/
ð
ü(ü+ 1)
con Π0 = 2π
ès Rõ
0 N(r)/rdr
é−1
. Si para una estrella podemos observar suﬁcientes modos
consecutivos en k podemos obtener los espaciamientos de períodos y promediarlo (éΠk,üê)
para luego comparar con el valor asintótico se cumple éΠk,üê ∼ ∆ΠAü ∝
ès Rõ
0 N(r)/rdr
é−1
,
aún para enanas blancas estratiﬁcadas y con zonas convectivas. Dada una Teff ﬁja, el valor
de la frecuencia de Brunt-Väisälä, N , crece a masas mayores debido a su dependencia con
la gravedad, por lo que el valor del espaciamiento de períodos decrece. Por el contrario, si
se ﬁja la masa estelar y se reduce el valor de Teff , debido al aumento de la degeneración
en el núcleo de la enana blanca, N decrecerá incrementando el espaciamiento medio de
períodos. Como consecuencia, el espaciamiento medio de períodos es una cantidad útil para
obtener el valor de la masa de pre-enanas blancas. Por ejemplo, en estrellas pulsantes tipo
PG1159 donde la cantidad de períodos observados es lo suﬁciente como para determinar el
espaciamiento medio de períodos.
Mode trapping: la estructura estratiﬁcada de las enanas blancas provoca que algunos
modos g entren en resonancia mecánica. Este efecto es producido debido a que la longitud
de onda local de las autofunciones de un modo particular coincide con el espesor de la capa
de H o la capa de He. Para que esto ocurra alguno de los nodos de las autofunciones debe
estár ubicado cerca de una de las zonas de transición química. Este efecto es llamado “mode
trapping” y afecta la estructura global del espectro de períodos. Cuando esta resonancia
actúa, la amplitud de las autofunciones se hace grande en la zona que tiene como extremos
a la superﬁcie estelar y a la transición química dada o puede suceder entre dos interfaces
químicas y, en tal caso, se llama “mode conﬁning”. Para detectar este fenómeno debe
tenerse en cuenta que aquellos modos atrapados (y los de orden radial adyacente) muestran
espaciamientos de períodos más cortos. La efectividad del “mode trapping” es muy sensible
a la forma y ancho de las transiciones químicas, particularmente la de H/He para las
estrellas ZZ Ceti. Es decir que a partir de la observación de este fenómeno es posible
medir el ancho de la capa que produce el atrapamiento (Brassard et al., 1992a). Además, a
partir de un diagrama ∆Πk,ü vs. Πk,ü, analizando el ciclo de los mínimos se puede obtener
información de la masa de H en estrellas ZZ Ceti o de la masa de He en las DBVs. Por otro
lado, la amplitud de la variación de ∆Πk,ü es sensible al espesor de la zona de transición
química (Bradley, 1996; Brassard et al., 1992a,b).
Tasa de cambio de los períodos: la frecuencia de Brunt-Väisälä evoluciona a medida
que la enana blanca se enfría, decreciendo en las regiones del núcleo a causa de que la
degeneración electrónica aumenta. Esta disminución produce un corrimiento gradual en el
espectro de períodos hacia valores mayores. Para enanas blancas Π˙Π = −a T˙T + b R˙õRõ (Winget
et al., 1983), con a, b > 0 y T es la temperatura del núcleo. Un enfriamiento produce un
incremento en el período, mientras que una contracción provoca un decrecimiento. Aquellos
modos atrapados en la envoltura son más sensibles a la contracción que al enfriamiento,
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mostrando valores de Π˙ más bajos incluso negativos respecto a los no atrapados (Kawaler
and Bradley, 1994). Aquellos modos conﬁnados en el núcleo son más sensibles al enfria-
miento, mostrando Π˙ > 0. A partir de la medición de Π˙ en enanas blancas es posible inferir
la escala de enfriamiento, debido a que al ser la contracción casi despreciable, los valores de
Π˙ están afectados mayormente por el enfriamiento. Esto puede ser utilizado para obtener
información de la composición química del núcleo.
Splitting rotacional o magnético: si la enana blanca posee una velocidad de rotación
o un campo magnético débil, es posible observar los multipletes de cada frecuencia de os-
cilación. Si la rotación es lenta, se observarán 2ü+1 componentes igualmente espaciadas y
a partir de allí es posible medir la frecuencia de rotación Ω. Por otro lado, si hay un cam-
po magnético débil presente, es posible observar las ü+1 componentes de cada frecuencia
desplazadas proporcionalmente al valor del campo B y así inferir el valor de B.
Como hemos visto, existen dos enfoques distintos para realizar los ajustes astrosismológicos.
El primero es aquel que emplea modelos de estrellas enanas blancas estáticos en los que el perﬁl
químico interno es parametrizado. Este tratamiento tiene la ventaja de que es posible realizar
una exploración completa del espacio de parámetros para poder hallar el modelos sismológico
óptimo, además de alcanzar un alto grado de precisión para reproducir los períodos observados
(Giammichele et al., 2017a,b). Sin embargo, este enfoque astrosismológico necesita de un gran
número de modos de pulsación observados para resolver el gran número de parámetros. El otro
enfoque utiliza modelos evolutivos completos desde la ZAMS hasta la etapa de enana blanca
(Romero et al., 2012, 2013). Este tipo de enfoque, que es utilizado también en esta tesis, involucra
ingredientes físicos detallados y actualizados, particularmente en lo que respecta a la formación
de la estructura química interna esperada por la historia de quema nuclear del progenitor. Este
punto es un aspecto crucial para entender la información codiﬁcada en los patrones de pulsación
de las estrellas enanas blancas variables. Este hecho nos permite no solo develar la estructura
interna de las estrellas, sino que también descubrir mediante qué procesos la estrella alcanza tal
estructura. Este método ha sido utilizado también para el estudio de estrellas DB y PG1159
Córsico and Althaus (2006); Córsico et al. (2006, 2009).
No obstante, ninguno de los métodos astrosismológicos adoptados tiene en cuenta las incerte-
zas actuales en la evolución estelar ni en el modelado ni en la física constitutiva de los progenitores
de enanas blancas. Este tópico será la punto central a explorar durante de esta tesis.
Como es sabido, durante la evolución del progenitor, existen incertezas relacionadas con los
procesos físicos encargados de dar forma a la estructura interna de la futura enana blanca, tales
como las tasas de reacciones nucleares, procesos de mezcla extra, pérdida de masa, etc. Estas
incertezas afectan fuertemente los perﬁles químicos internos y, consecuentemente, las propiedades
pulsacionales de las estrellas enanas blancas. En los capítulos próximos nos proponemos cuanti-
ﬁcar, por primera vez, el impacto de tales incertezas en la evolución de las estellas progenitoras
sobre las inferencias astrosismológicas de los parámetros fundamentales de las enanas blancas.
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Capítulo 2
Descripción del modelado
Este capítulo está dedicado a describir brevemente las ecuaciones de evolución estelar y su
implementación en los códigos numéricos empleados para el cálculo de las secuencias evolutivas
(LPCODE) y propiedades pulsacionales de los modelos (LP-PUL). Brevemente se describirá
la base del tratamiento numérico empleado por ambos códigos numéricos en conjunto con una
descripción detallada de los ingredientes más importantes para esta tesis. Haremos especial énfasis
en las etapas de quema central de helio, etapa de pulsos térmicos durante la rama asintótica de
las gigantes (TP-AGB) y, ﬁnalmente, en la etapa de pulsación de las ZZ Ceti. Se considerará a
la estrella como un objeto esférico, teniendo en cuenta que esta aproximación ha sido de gran
utilidad y ha brindado resultados exitosos en estudios teóricos y simulaciones numéricas.
Los cálculos evolutivos presentados en este trabajo han sido desarrollados con el código numé-
rico de evolución estelar LPCODE. Este código fue desarrollado íntegramente en la Facultad de
Ciencias Astronómicas y Geofísicas por el Grupo de Evolución y Pulsaciones Estelares (Althaus
et al., 2003). Esta herramienta numérica ha sido empleada en diversos trabajos para el estudio
de estrellas compactas tales como el cálculo de modelos detallados de enanas blancas (Althaus
et al., 2010c; Renedo et al., 2010), el cálculo de la formación y evolución de estrellas enanas blan-
cas deﬁcientes en hidrógeno tipo PG1159 (Althaus et al., 2005a; Miller Bertolami and Althaus,
2006), así como también para la formación de estrellas de la rama horizontal extrema (Miller
Bertolami et al., 2008) y la formación de enanas blancas DQ calientes (Althaus et al., 2009). Más
recientemente, el LPCODE ha sido empleado para estudiar los diferentes aspectos de la evolución
de enanas blancas de masa extremadamente baja (Althaus et al., 2013) y detalles de la evolución
estelar durante las fases AGB y post-AGB (Miller Bertolami, 2016). Una descripción detallada
del código evolutivo LPCODE puede encontrarse en la Tesis Doctoral de Serenelli (2003) y Miller
Bertolami (2009).
A continuación presentamos una breve descripción de las ecuaciones de evolución estelar así
cómo también los ingredientes físicos más importantes incluidos en el código de evolución.
2.1. Ecuaciones de evolución estelar
Para poder describir el interior de una estrella autogravitante, necesitaremos ecuaciones ma-
temáticas que nos permitan modelar el comportamiento del gas. Las expresiones analíticas que
son usadas en la teoría de evolución estelar se basan en algunas hipótesis:
las estrellas son sistemas con simetría esférica. Los efectos de rotación y campos magnéticos
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son despreciables,
la evolución temporal de la estructura estelar puede ser descripta por una secuencia de
modelos en equilibrio hidrostático, lo que implica que la presión y densidad crecen hacia el
centro,
la materia en cada capa está cerca del equilibrio termodinámico local. La radiación puede
ser descripta por la función de Planck en cada punto de la estrella. Cada capa estelar puede
tomarse como un cuerpo negro,
los mecanismos de transporte de elementos químicos dentro de la estrella son la convección
y procesos de mezcla extra como el “overshooting”.
Las ecuaciones que describen la estructura y evolución estelar, escritas en formulación lagran-
giana (usando la masa –m– como variable independiente), resultan (Kippenhahn and Weigert,
1990):
∂r
∂m
= 14πr2ρ (2.1)
∂P
∂m
= − Gm4πr4 (2.2)
∂l
∂m
= Ônuc − Ôν − cp∂T
∂t
+ δ
ρ
∂P
∂t
(2.3)
∂T
∂m
= − GmT4πr4P∇ (2.4)
donde las cantidades involucradas en las ecuaciones son: t el tiempo, r(m, t) la distancia radial al
centro de la estrella, l(m, t) luminosidad (ﬂujo total a través de una capa esférica menos el ﬂujo
de energía debida a los neutrinos), T (m, t) la temperatura, P (m, t) la presión y las cantidades
obtenidas: ρ densidad de masa ,Ônuc liberación de energía nuclear por unidad de masas y de
tiempo , Ôν pérdida de energía por emisión de neutrinos por unidad de masa y de tiempo, cP
calor especíﬁco a presión constante por unidad de masa, δ = ( ∂lnρ∂lnT ), y el gradiente adimensional
de la temperatura ∇ = ( ∂lnT∂lnP ). Además, G es la constante de gravitación universal, c es la
velocidad de la luz en el vacío y a la constante de densidad de radiación.
Cuando el transporte es por radiación y en la aproximación de difusión, ∇ debe ser reempla-
zado por el gradiente radiativo
∇rad = 316πacG
κlP
mT 4
(2.5)
donde κ es la opacidad radiativa y/o conductiva.
Cuando el transporte de energía es mediante movimientos macroscópicos de material, como
la convección, la expresión de ∇ depende de la teoría de convección utilizada. En esta tesis los
cálculos fueron realizados dentro de la teoría estándar de la longitud de mezcla (MLT Biermann,
1932).
32
2.2. LPCODE. Física incluída.
2.2. LPCODE. Física incluída.
2.2.1. Evolución química
El cambio de composición química dentro de la estrella es uno de los puntos más importan-
tes de análisis de esta tesis. A grandes rasgos, la evolución química en cada una de las capas
de la estrella proviene de dos contribuciones importantes: una debido a las reacciones nuclea-
res (causantes de convertir unos elementos químicos en otros dentro de la misma capa) y la
segunda causada por los procesos de mezcla tales como convección, inestabilidades vibracionales
(semiconvección), inestabilidades “termohalinas” (de Rayleigh-Taylor) causadas por la inversión
del peso molecular medio, difusión microscópica química, etc1. Estos procesos de mezcla son los
encargados de producir un acoplamiento entre los cambios químicos de las diferentes capas.
Si ni es el número de partículas por unidad de volumen de la especie i tenemos que, en una
capa dada:
∂ni
∂t
=
3
∂ni
∂t
4
nuc
+
3
∂ni
∂t
4
mezcla
(2.6)
teniendo en cuenta que el subíndice i se reﬁere a la especie química, i = 1, ...., I, donde I es el
número de especies químicas distintas consideradas. Por cada capa hay I ecuaciones diferenciales
acopladas, las cuales a su vez están acopladas con las ecuaciones de las capas vecinas por el
término de mezcla.
Consideremos el primer término de la ecuación anterior. Dada una especie nuclear, esta puede
ser creada y destruida por medio de varias reacciones nucleares con otras especies. Si denotamos
a éσvêij como la tasa de reacciones nucleares por par de partículas entre las especies i y j, y
éσvêkm a la tasa de reacciones entre las especies k y m que producen partículas i se obtiene:3
∂ni
∂t
4
nuc
= −
Ø
j
éσvêijninj +
Ø
k,m
éσvêkmnknm (2.7)
donde el primer término reﬂeja las reacciones que destruyen a las partículas de la especie, mientras
el segundo término las reacciones que crean partículas de esa especie.
El segundo término de la ecuación (2.6) representa una variedad muy amplia de procesos
de mezcla que pueden modiﬁcar la composición química en la capa analizada. Sin embargo, los
fenómenos de mezcla pueden modelarse como procesos de difusión de la composición química.
Debido a la simetría esférica:3
∂ni
∂t
4
mezclaj
= 1
r2
∂
∂r
3
r2Dmezclaj
∂ni
∂r
4
(2.8)
donde Dmezclaj representa el coeﬁciente de difusión que describe el proceso de mezcla j. Debido
a la linealidad de estas ecuaciones respecto a Dmezclaj , si opera más de un proceso de mezcla
simultáneamente podemos escribir Dmezclaj =
q
nDmezclaj .
Este tratamiento ofrece una visión más realista que la suposición de mezcla instantánea
utilizada usualmente en la teoría de evolución estelar. Esto se debe a que, en algunas fases de
la evolución estelar, la escala de tiempo de las reacciones nucleares se vuelve comparable a la
escala de tiempo de la mezcla convectiva, por lo que suponer una mezcla instantánea resulta
completamente inadecuado para enfrentar el problema.
1En capítulos posteriores profundizaremos sobre algunos de estos procesos.
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.
En las etapas previas a la TP-AGB, hemos considerado episodios de mezcla extra fuera de
cada borde convectivo formal2, conocidos como “overshooting” (OV), de acuerdo a la formulación
de Herwig et al. (1997a). Estos episodios son relevantes para la determinación de la estructura
química ﬁnal de las enanas blancas y, como veremos más adelante, afectan tanto los valores de
las abundancias centrales así como también la forma de los perﬁles químicos. En esta formulación
se trata el proceso de mezcla como un proceso de difusión dependiente del tiempo mediante la
adopción de un coeﬁciente de difusión DOV . Este coeﬁciente se deﬁne como:
DOV = D0 × e(
−2z
fHp
) (2.9)
donde Hp es la altura de escala de presión en el borde convectivo, z es la distancia geométrica
al borde de la zona convectiva formal (z = |r − rborde|, siendo r la distancia radial al centro de
la estrella), f es un parámetro libre cuyo valor estándar en general se adopta, para la etapa de
secuencia principal, como f =0.0163. Sin embargo, el valor del parámetro f no necesariamente
es el mismo en todas las regiones convectivas. Por otro lado, D0 el valor de D en las regiones
convectivas inmediatamente cercanas al borde convectivo formal. Particularmente, para las se-
cuencias calculadas durante el desarrollo de esta tesis, hemos adoptado el valor estándar para
el parámetro libre f durante las etapas previas a la etapa de pulsos térmicos durante la rama
asintótica de las gigantes, mientras que cuando los modelos atraviesan esta etapa, se inhibieron
los procesos de mezcla extra .
En general las ecuaciones para el cambio de abundancias están desacopladas del conjunto de
ecuaciones que representan los cambios térmicos y mecánicos. Esta suposición es válida solo en
el caso en que la escala de tiempo nuclear sea mucho mayor que los otras escalas de tiempos
relevantes. Esto permite tratar el problema resolviendo el conjunto de ecuaciones (2.1) - (2.4),
para un t0 dado y para una composición química dada.
2.2.2. Opacidades, pérdida de masa y reacciones nucleares
El LPCODE emplea opacidades radiativas OPAL (incluyendo el caso de composiciones ricas
en carbono y oxígeno) para un amplio rango de metalicidades (Iglesias and Rogers, 1996). Para
los regímenes de baja temperatura se utilizan las opacidades dadas por Alexander and Ferguson
(1994). La ecuación de estado para los regímenes de baja densidad incluye los fenómenos de
ionización parcial para composiciones de hidrógeno y helio, presión de radiación y contribuciones
iónicas. Para los regímenes de alta densidad también se tiene en cuenta degeneración electrónica
parcial e interacciones Coulombianas. Las tasas de emisión de neutrinos han sido extraídas de
los trabajos de Itoh y colaboradores, ver por ejemplo Itoh et al. (1989) e Itoh et al. (1992).
Se considera una red de reacciones nucleares que contempla 34 tasas de reacciones termonu-
cleares y 16 isótopos (1H,2H,3He,4He,7Li,7Be,12C,13C,14N,15N,16O,17O,18O,19F,20Ne,22Ne) para
describir la quema de hidrógeno y helio, y el encendido de carbono.
Para la quema nuclear del hidrógeno se consideraron:
2Aquel deﬁnido por la condición de Schwarzschild.
3Este valor es inferido a partir del simulaciones que reproducen el ancho de la secuencia principal superior
Herwig (2000)
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p+ p→2 H+ e+ + ν p + p + e− →2 H+ ν
2H+ p→3 He + γ 3He +3 He→ α+ 2p
3He + α→7 Be + γ 3He + p→4 He + γ
7Be + e− →7 Li + ν 7Li + p→ 2α
7Be + p→ 2α 12C+ p→13 C+ e+ + ν
13C+ p→14 N+ γ 14N+ p→15 N+ e+ + ν
15N+ p→12 C+ α 15N+ p→16 O+ γ
16O+ p→17 O+ e+ + ν 17O+ p→18 O+ e+ + ν
17O+ p→14 N+ α 18O+ p→15 N+ α
18O+ p→19 F + γ 19F + p→16 O+ α
19F + p→20 Ne + γ
Para la quema de helio las reacciones tomadas en cuenta son:
3α→12 C+ γ
12C+ α→16 O+ γ
13C+ α→16 O+ n
14N+ α→18 O+ e+ + ν
15N+ α→19 F + γ
16O+ α→20 Ne + γ
17O+ α→20 Ne + n
18O+ α→22 Ne + γ
20Ne + α→24 Mg + γ
22Ne + α→25 Mg + n
22Ne + α→26 Mg + γ.
Mientras que para la quema de carbono tomamos:
12C+12 C→20 Ne + α
12C+12 C→24 Mg + γ.
Las tasas de reacción son tomadas de trabajos de Caughlan and Fowler (1988), excepto por las
reacciones 15N(p, γ)16O,15N(p, α)12C, 18O(p, α)15N, 18O(p, γ)19F, 12C(α, γ)16O, 16O(α, γ)20Ne,
13C(α,n)16O, 18O(α, γ)22Ne, 22Ne(α, n)25Mg y 22Ne(α, γ)26Mg, que son tomadas del trabajo de
Angulo et al. (1999).
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Particularmente de nuestro interés es la reacción 12C(α, γ)16O. En esta tesis consideraremos
además las tasas provistas por Kunz et al. (2002) como límites superior e inferior para dicha
reacción. Esta elección tiene el objetivo de poder cuantiﬁcar las incertezas en esta tasa de reacción.
En el siguiente capítulo volveremos sobre este punto.
Respecto a los episodios de pérdida de masa, se han adoptado diferentes formulaciones de
acuerdo a la etapa de evolución considerada. Durante la quema central de helio y rama de las
gigantes rojas la tasa de pérdida de masa está dada por la prescripción de Schröder and Cuntz
(2005):
M˙
M¤/año
= 8× 10−14 (Lõ/L¤)(Rõ/R¤)
Mõ/M¤
3
Teff
4000K
43,5 3
1 + g¤4300gõ
4
(2.10)
mientras que durante las etapas AGB y TP-AGB se utilizó la fórmula de Groenewegen et al.
(2009, 1998):
log
A
M˙O
M¤/yr
B
= −9 + 0,0032(P/día) (2.11)
para las estrellas AGB ricas en O pulsantes, mientras que para las ricas en carbono pulsantes se
usó:
log
A
M˙C
M¤/yr
B
= −16,54 + 4,08log(P/día) (2.12)
donde el valor del período de pulsación, P, se calcula a partir de la relación provista por Ostlie
and Cox (1986)
log(P/día) = −1,92− 0,73log(Mõ/M¤) + 1,86log(Rõ/R¤). (2.13)
En estas expresiones, Lõ, Rõ,Mõ y gõ corresponden a la luminosidad, radio, masa y gravedad
estelares.
2.3. Breve descripción numérica
A grandes rasgos este código se basa en el método descripto por Kippenhahn, que está
fundamentado en un esquema de tipo Henyey implícito para la integración de las ecuaciones del
interior estelar, lo que permite tener una mayor estabilidad numérica. Este tipo de esquema es
utilizado frecuentemente en los distintos códigos de evolución. En el LPCODE este esquema es
implementado a través de una linealización implícita de los sistemas de ecuaciones de estructura
y evolución de una estrella con simetría esférica. Estas ecuaciones corresponden a las conocidas
ecuaciones de equilibrio hidrostático, conservación de masa, conservación de energía y transporte
de energía, escritas en formulación lagrangiana con m y t como variables independientes.
El sistema resultante de dicha linealización se resuelve iterativamente mediante un método
del tipo Newton-Raphson. En el LPCODE se implementa un cambio de variables, a saber:
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ξ = ln (1−m/Mõ) (2.14)
θ = lnT/To To ≡ 106K (2.15)
p = lnP/Po Po ≡ 1015 din/cm2 (2.16)
x = ln r/ro ro ≡ 1010 cm (2.17)
λ = l/∆Lo Lo ≡ 1033 erg/s. (2.18)
Las condiciones de borde se especiﬁcan mediante integraciones de la envoltura, comenzando desde
la fotosfera hacia el interior del modelo. En este caso, la variable independiente utilizada por el
código pasa a ser ξ, mientras que las variables que dependen de ξ pasan a ser los logaritmos
de las cantidades físicas relevantes. En el caso de la luminosidad, el tamaño de λ se controla
mediante la cantidad ∆, la cual se reajusta automáticamente para mantener λ por debajo de
10. El manejo especial que lleva la luminosidad se debe a que esta puede ser negativa, pues el
gradiente de temperatura puede serlo también y, por lo tanto, puede aparecer un ﬂujo neto de
energía hacia el interior de la estrella. Este panorama usualmente ocurre en los interiores estelares
ya sea debido al enfriamiento por neutrinos o cuando ocurren combustiones violentas en algunas
de las capas de la estrella (por ejemplo en el ﬁnal de la AGB). Las soluciones a las ecuaciones
(2.1), (2.2), (2.3) y (2.4) permiten determinar los valores de r, P, Lr y T en cualquier instante
y para cualquier punto.
Estas ecuaciones no tienen solución analítica, por lo que es imprescindible recurrir a métodos
numéricos para poder resolverlas. Para algunas etapas evolutivas la elección del esquema de
discretización y linealización de las ecuaciones es de vital importancia para asegurar estabilidad.
El esquema de Henyey centrado de segundo orden, utilizado generalmente en evolución estelar,
puede no ser estable durante fases rápidas de la evolución (Sugimoto, 1970). La utilización de
un método descentrado provee una mejora en la estabilidad durante las fases rápidas (como los
pulsos térmicos), respecto del método centrado. Esta mejora se hace a expensas de la precisión
que, en principio, puede compensarse con un grillado espacial más ﬁno. Además, este método
permite elegir el esquema que mejor se adapte a cada región de la estrella.
La resolución del sistema de ecuaciones linealizadas procede de manera iterativa, corrigiendo
en cada iteración i las cantidades obtenidas, hasta que se alcanza la precisión deseada
yik = yi−1k + δy
i−1
k (2.19)
Este esquema iterativo se aplica sobre las diferencias de las cantidades físicas (luminosidad,
presión, radio y temperatura) entre el modelo actual y el modelo previo. De manera que las
cantidades iteradas no son θ, p, x, λ sino uθ, up, ux, ul, deﬁnidas como:
θn+1 = θn + ln(1 + uθ) (2.20)
pn+1 = pn + ln(1 + up) (2.21)
xn+1 = xn + ln(1 + ux) (2.22)
ln+1 = ln + ul (2.23)
donde uθ = ∆T/Tn, up = ∆P/Pn, ux = ∆r/rn y ul = ∆l son las variables dependientes en la
forma adimensional dentro del código y n representa el paso temporal.
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Queremos mencionar que en el LPCODE los cambios químicos no se tratan de una manera
consistente con los cambios en la estructura estelar, las ecuaciones no son resueltas de manera
simultánea. El procedimiento bajo el cual se resuelven las ecuaciones de estructura y evolución
química es un método iterativo en el cual, conociendo los valores de T, P, r y l a un cierto
tiempo tn, se calcula la composición química a un tiempo tn+1, la que luego servirá para calcular
las variables de estructura al tiempo tn+1. Estas variables, son luego utilizadas para el cálculo
de composición química al tiempo tn+2, repitiendo así el proceso sucesivamente las veces nece-
sarias. De todas formas la resolución simultánea no es necesaria debido a que, si se utiliza un
paso pequeño, no habría grandes transformaciones en las variables estructurales entre dos pasos
consecutivos. Esto se implementa en el código pidiendo que los cambios en T, P, r, Lr de un
modelo a otro permanezcan por debajo de valores preﬁjados.
2.4. Código de pulsaciones
Los cálculos de propiedades pulsacionales de los modelos de enanas blancas desarrollados en
esta tesis fueron calculadas con el código numérico LP-PUL, desarrollado por el Dr. Alejandro
H. Córsico como parte de su tesis doctoral (Córsico, 2003). Los cálculos pulsacionales realizados
en ésta tesis corresponden a modos de pulsación no radiales, en una aproximación adiabática. El
LP-PUL ha sido empleado en diversos estudios pulsacionales tanto en estrellas enanas blancas
(Camisassa et al., 2016; Córsico et al., 2016), como en estrellas δ Scuti y γ Doradus (Sánchez
Arias et al., 2017) y GW Virginis (Córsico and Althaus, 2006; Córsico et al., 2006). Este código
numérico resuelve las ecuaciones diferenciales que gobiernan las pulsaciones no-radiales, lineales y
adiabáticas en estrellas esfericamente simétricas (tales ecuaciones son revisadas en el apéndice A).
Si bien los cálculos adiabáticos son una aproximación matemáticamente más simple al problema
original no-adiabático, de acuerdo a Bradley (1998) las diferencias típicas en los períodos de
enanas blancas provenientes de aproximaciones adiabáticas respecto al cálculo no-adiabático son
del orden de 10−4. Estas ecuaciones en conjunto con las condiciones de borde (centro y superﬁcie
de la estrella) constituyen un problema lineal de autovalores de cuarto orden que debe resolverse
numéricamente. La resolución se hace a través de una técnica de Newton-Rapshon generalizada
(ver Kippenhahn et al., 1967) donde básicamente se propone una solución aproximada para el
sistema que luego es mejorada iterativamente. Para más detalles sobre la resolución numérica
referimos al lector al trabajo de Córsico and Benvenuto (2002) y a la tesis Doctoral de (Córsico,
2003).
Para el cálculo de los modos g de enanas blancas, se debe obtener el valor numérico de una
cantidad física importante: la frecuencia de Brunt-Väisälä. La descripción utilizada (Brassard
et al., 1991) es implementada para evitar errores numéricos mayores:
N2 = g
2ρ
p
χT
χρ
(∇ad −∇+B) (2.24)
donde χ reﬁere a la derivada parcial logarítmica de la presión con respecto a T o ρ, respectiva-
mente
χT =
5
∂lnp
∂lnT
6
ρ
χT =
5
∂lnp
∂lnρ
6
T
(2.25)
y B es el término de Ledoux dado por:
38
2.4. Código de pulsaciones
B = − 1
χT
n−1Ø
i=1
χXi
dln(Xi)
dln(p) (2.26)
siendo Xi la abundancia de átomos de especie i, n el número total de especies consideradas, y
χXi =
3
∂lnp
∂ln(Xi)
4
ρ,T,Xj Ó=i
. (2.27)
Este tratamiento es llamado tratamiendo de “Ledoux modiﬁcado” (Tassoul et al., 1990) el
cual es generalizado para incluir las variaciones en abundancia de las especies nucleares más
abundantes en el interior de las enanas blancas (hidrógeno, helio, carbono y oxígeno) (Kawaler
and Bradley, 1994). Dentro del término de Ledoux B, está contenida la mayor parte de la contri-
bución a la frecuencia de Brunt-Väisälä debida a cualquier cambio en la composición química. EL
LP-PUL provee de las autofrecuencias ωü,k, las autofunciones adimensionales y1, ..., y4 así como
los períodos (Πü,k), los coeﬁcientes de rotación (Cü,k), la energía cinética de oscilación (Kü,k) y
las funciones de peso (Wü,k)4, donde k y ü son el orden radial del modo y el grado armónico
respectivamente. Una breve descripción de la teoría de pulsaciones es desarrollado en el apéndice
A.
4La función peso provee una medida de la contribución relativa de las diferentes zonas del modelo, a la formación
del período.
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Capítulo 3
Incertezas en la evolución de las
estrellas progenitoras de las enanas
blancas
Durante la evolución de las estrellas progenitoras de las enanas blancas operan numerosos
procesos físicos encargados de modelar la estructura interna, procesos que no se conocen en detalle
y que, en consecuencia, introducen incertezas en la estructura química resultante de la futura
enana blanca. Es de nuestro particular interés estudiar aquellos procesos que están relacionados
con la formación del núcleo de carbono-oxígeno esperado en estrellas enanas blancas.
Es durante la quema central de helio donde las abundancias del núcleo de la enana blanca son
ﬁjadas. Estas abundancias están determinadas básicamente por la ocurrencia de dos procesos:
la quema nuclear de helio que lleva a la creación de carbono y oxígeno y los procesos de mezcla
convectiva y mezcla extra en el núcleo durante esta etapa. Una vez que la estrella agota el helio en
su interior, y la parte más interna del núcleo ha sido formada, la estrella comienza a ascender en
su evolución en el diagrama HR por la fase AGB. Durante esta parte de la evolución, la cáscara
de quema helio va moviéndose gradualmente hacia el exterior mientras que el producto de la
quema nuclear va situándose encima del núcleo degenerado de carbono-oxígeno, aumentando su
masa. Durante la etapa ﬁnal del ascenso la estrella sufre inestabilidades térmicas que liberan
gran cantidad de energía en un lapso corto de tiempo, conocidas como pulsos térmicos. Durante
los pulsos térmicos, debido a episodios de mezcla convectiva, se desarrolla entre el núcleo y el
“buﬀer” de helio una región rica en helio y carbono. De esta forma, la evolución a través de la
fase pulsante en la AGB deja su impronta en el perﬁl químico interno. Durante la fase AGB la
estrella pierde una gran cantidad de masa a una tasa que no se conoce con exactitud, por lo que
la cantidad de pulsos térmicos que la estrella experimente es una incógnita.
3.1. Quema central de He
Para que ocurra el encendido del helio en el centro de la estrella es necesario que la masa
de su núcleo sea superior a 0.45 M¤. A diferencia de la evolución en la fase de quema de
hidrógeno, dónde los procesos físicos que tienen lugar dependen fuertemente de la masa inicial
de la estrella, durante esta fase los procesos correspondientes son independientes de la masa inicial
del progenitor. Al ﬁnalizar la etapa de gigante roja, la estrella posee un núcleo de helio puro con
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una temperatura próxima a los 108K, suﬁciente para alcanzar las condiciones necesarias para el
encendido del helio. La energía liberada durante este proceso de combustión nuclear es tal que el
progenitor de la enana blanca experimenta la segunda etapa más lenta de su vida. En su inicio,
la quema nuclear de helio lleva a la formación de abundante 12C mediante la reacción triple-α
(3α); una vez generado suﬁciente 12C, este se combina con una partícula α para dar lugar a la
formación de 16O. Esencialmente la quema de helio termina ahí, porque nuevas capturas (para
formar 20Ne, por ejemplo) ocurren muy lentamente a estas temperaturas y densidades como para
ser signiﬁcativas. Por ejemplo, la tasa de reacción para 16O(α, γ)20Ne, está muy por debajo de
la correspondiente a la tasa de reacción de 12C(α, γ)16O para T91<0.2 (Fowler et al., 1975).
3.1.1. Captura 3α
La primera y fundamental reacción en el proceso de quema nuclear de helio es la producción
de 12C a partir de la fusión de tres núcleos de 4He (reacción 3α). Durante este proceso la cantidad
de energía liberada es de ∼7.27 MeV por cada núcleo de carbono generado, lo que equivale a
∼0.6 MeV por nucleón. Esta cantidad es aproximadamente un orden de magnitud más pequeña
que la liberada por el ciclo CNO durante la quema de hidrógeno, lo que explica que el tiempo
de vida que la estrella permanece en esta fase es alrededor de 100 veces más corto que el tiempo
en la etapa de quema de hidrógeno.
La reacción nuclear 3α ocurre en dos etapas:
4He +4 He→8 Be
8Be +4 He→12 C+ γ
El 8Be actúa como un elemento secundario, involucrado simultáneamente en procesos de des-
trucción y creación. A medida que la temperatura del interior se incrementa, la probabilidad de
la segunda reacción también crece debido a dos efectos combinados:
el número de reacciones 4He+4He aumenta y, como el tiempo de vida de 8Be permanece
constante, aumenta también signiﬁcativamente la concentración de 8Be,
la sección eﬁcaz nuclear de la reacción 8Be+4He se intensiﬁca fuertemente.
Como consecuencia, la probabilidad de que un núcleo de carbono sea producido antes que
8Be decaiga aumenta. La estimación de las secciones eﬁcaces nucleares para ambas reacciones es
complicada debido a la presencia de varias resonancias nucleares. Sin embargo la tasa de esta
reacción está relativamente bien determinada para la región de temperaturas de interés, con una
incerteza del 10% (Fynbo et al., 2005).
3.1.2. Reacción 12C(α, γ)16O.
Una vez que la captura 3α ha producido suﬁciente 12C en el interior de la estrella, la pro-
babilidad de una interacción entre un núcleo de carbono y un núcleo de helio aumenta, por lo
que eventualmente la reacción nuclear 12C(α, γ)16O comienza a operar. En decir, se espera un
enriquecimiento en oxígeno en el núcleo de la estrella a expensas del helio disponible. En la ﬁgura
1Temperatura en miles de millones de grados Kelvin.
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Figura 3.1. Evolución de las abundancias centra-
les de 12C y 16O (eje-Y) durante el transcurso de
la etapa de quema central de helio (eje-X), desde el
inicio (100% de helio en su interior) hasta alcanzar
un 0.1% de helio en su núcleo. Imagen tomada de
(deBoer et al., 2017)
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3.1 mostramos un gráﬁco de la evolución típica de las abundancias centrales de 16O y 12C en
función del porcentaje de helio disponible en el núcleo (es decir, en el sentido de la evolución
temporal de la estrella). Allí se puede observar que a partir del momento en que la abundancia
de 12C se eleva en valores mayores a 60%, la tasa de reacción 12C+ α comienza a actuar dando
lugar a la aparición de 16O.
La reacción 12C(α, γ)16O es una de las reacciones termonucleares más importantes de la
astrofísica. Para estrellas que logran quemar helio en su interior, el cociente entre la tasa de esta
reacción y la tasa para la reacción 3α determina directamente la relación entre las abundancias
C/O a ﬁnales de la quema de helio siendo, en el contexto de las enanas blancas, un factor decisivo
en la determinación de sus edades. Por otra parte, esta reacción nuclear tiene un fuerte impacto
en la producción de elementos más pesados sintetizados en etapas posteriores y en la proporción
de abundancia carbono/oxígeno en el material expulsado por estrellas masivas. En efecto, las
cantidades relativas de carbono y oxígeno al ﬁnal de la fase de quema de helio establecen las
condiciones iniciales para la próxima fase en las estrellas masivas que es la quema de metales más
pesados, donde los elementos hasta el hierro son sintetizados. La cadena de procesos que esto
involucra es muy sensible a la tasa de captura de 12C+α, por lo que las abundancias e incluso la
evolución ﬁnal de las estrellas masivas que explotan como supernovas, dependen críticamente de
su determinación. Más aún, cuando la abundancia de helio durante la etapa de quema central se
reduce lo suﬁciente, ésta reacción comienza a equipararse en términos energéticos a la reacción
3α. De esta forma, la tasa de la reacción 12C+α es una cantidad determinante en el tiempo
que la estrella invierte en esta fase. Recientemente Fields et al. (2016) encontraron, a partir
de un estudio exhaustivo mediante métodos Monte Carlo de las incertezas en varias tasas de
reacción operativas durante la quema de H y He, que las incertezas en las reacciones 12C + α
y 14N(p, γ)15O eran las principales fuentes de errores sobre parámetros estelares tales como la
masa, edad y abundancias centrales de carbono y oxígeno. Por otro lado, Salaris et al. (2010)
estudiaron las diferencias encontradas en los tiempos de enfriamiento debido a incertezas en
diferentes procesos de la evolución de los progenitores de enanas blancas, encontrando que los
cambios asociados a la reacción 12C+ α podrían alcanzar un 7%.
En un contexto general, la tasa de reacción éσvê se obtiene pesando la sección eﬁcaz con la
distribución de velocidad de las partículas involucradas que, en el caso de un gas estelar no de-
generado en equilibrio termodinámico, está descripto por la distribución de Maxwell-Boltzmann.
La expresión para la tasa de reacción se escribe de la forma:
NAéσvê = NA
3 8
πµ
4 1
2 1
(kbT )3/2
Ú ∞
0
Eσ(E) exp
3−E
kbT
4
dE, (3.1)
donde NA es el número de Avogadro, E = µv2/2 es la energía del centro de masas siendo v la
velocidad relativa entre las partículas proyectil y blanco, µ es la masa reducida de las partículas,
kb la constante de Boltzmann y T la temperatura del gas.
Cuando se trabaja con reacciones inducidas por partículas cargadas a energías muy bajas,
debajo de la barrera Coulombiana, es más conveniente introducir el factor astrofísico S(E), el
cual se deﬁne históricamente cómo:
S(E) = Eσ(E) exp(2πη), (3.2)
donde η = ZAZae2/(~v) es el parámetro de Sommerfeld, siendo ZAZae2 el producto de las
cargas nucleares de A (blanco) y a (proyectil) y σ(E) es la sección eﬁcaz. El factor exponencial
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exp(2πη) está relacionado con la inﬂuencia de la barrera Coulombiana. La determinación de
la sección eﬁcaz depende, entonces, de la determinación del factor-S. La función S(E) retiene
toda la información nuclear, describe las componentes de las barreras nuclear y centrífuga del
mecanismo de reacción. Además, el factor-S exhibe un comportamiento menos dependiente de la
energía, para bajas energías, que la propia sección eﬁcaz facilitando su extrapolación.
En la práctica, esta tasa se expresa comúnmente en unidades de cm3mol−1s−1 de forma tal
que:
NAéσvê = 3,73× 1010µ−1/2T−3/29
Ú ∞
0
Eσ(E)exp[−11,605E/T9]dE (3.3)
siendo T9 la temperatura en miles de millones de grados Kelvin. La energía en la cual el integrando
de la ecuación (3.1) se hace máximo ocurre cuando el factor-S es constante o casi, lo que conduce
al llamado pico de Gamow:
E0 = (µ/2)1/3(πe2ZAZakBT/~)2/3 (3.4)
Experimentos recientes han conﬁrmado que la tasa de reacción del proceso 3α es conocida con
una precisión del 10% para temperaturas del orden de 108 K. Una precisión similar se necesita
para la tasa de reacción de 12C(α, γ)16O para proveer una descripción adecuada de la etapa de
quema central de helio.
La diﬁcultad en la medición del factor-S para la reacción 12C(α, γ)16O resulta del valor
extremadamente bajo de la sección eﬁcaz σ(E0), la cual tiene un valor de aproximadamente 10−17
barn para energías del centro de masa de 300 KeV (que corresponde a temperaturas del orden de
2 × 108 K, donde ocurre la quema del helio). Este valor es inaccesible para medir directamente
con las técnicas actuales. Los valores observados del factor-S han sido medidos hasta energías de
alrededor de E0 > 0.9 MeV, por lo que necesita ser extrapolado para las energías involucradas
en la quema de helio (0.3 MeV).
La sección eﬁcaz de la reacción 12C(α, γ)16O y, por lo tanto su factor-S, está caracterizado por
fuertes contribuciones resonantes (de modo que el ancho de resonancia es pequeño en comparación
con la energía de resonancia y los efectos de interferencia pueden despreciarse) y no-resonantes
(por ejemplo captura directa) más los efectos de interferencia entre ambas componentes, lo que
complica fuertemente su determinación. La intensidad de cada una de estas componentes está
directamente asociada a la estructura del núcleo de 16O (deBoer et al., 2017).
En la ﬁgura 3.2 mostramos, esquemáticamente, los niveles de energía del núcleo de 16O
(panel izquierdo) en conjunto con la determinación del factor-S, donde las lineas sólidas rojas
representan los resultados de ajustes teóricos. Este núcleo tiene cuatro estados excitados ligados
a energías Ex = 6.05 (Jπ = 0+)2, 6.13 (3−), 6.92 (2+) y 7.12 (1−) MeV.
La sección eﬁcaz de la reacción 12C(α, γ)16O (Q = 7,162 MeV), en las cercanías del pico
de Gamow, está dominada por transiciones del estado fundamental a través de cuatro procesos
diferentes: dos amplitudes E1 debido a la contribución de la cola de la resonancia 1− a Ecm = 2,42
MeV (Ex = 9,585Mev) que se extiende a bajas energías, más una resonancia subumbral a E =-45
keV (Ex = 7,11685MeV) y la amplitud E2 debido a la resonancia subumbral 2+ a E = -245 keV
(Ex = 6,9171 MeV) y la captura directa al estado fundamental del 16O (más términos debido
a interferencias). Además, se deben tener en cuenta las transiciones de cascada, mayormente
debido a la captura directa E2 a los estados 6.05 MeV 0+ y 6.92 MeV 2+.
2Jπ es el spin asociado al estado.
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Existen grandes inconsistencias entre los valores del factor-S para la reacción 12C(α, γ)16O
compilados de varios experimentos. Los errores citados para estos valores no cubren las discre-
pancias entre los distintos trabajos. En la ﬁgura 3.3 mostramos una compilación de diferentes
determinaciones para el valor del factor-S de diferentes autores y diferentes métodos, donde pue-
de observarse un amplio rango de variación. La tabla fue obtenida del trabajo de deBoer et al.
(2017). Las razones para estas variaciones e incertezas son varias: insuﬁciente precisión en el
experimento, evidencia pobre en los datos o interpretación inadecuada y subestimación de los
errores. Además existen grandes errores estadísticos y sistemáticos que afectan los datos de las
capturas de baja energía y también a las débiles restricciones experimentales de las resonancias
de fondo (Schürmann et al., 2005).
3.1.3. Tasa de reacción utilizada en esta Tesis
Una expresión analítica para las tasas de reacciones nucleares con una parametrización apro-
piada es necesaria para el cálculo de modelos estelares. Para las secuencias calculadas en este
trabajo de tesis, y con la la idea de poder cuantiﬁcar el impacto de la incerteza en la tasa de la
reacción 12C(α, γ)16O, hemos considerado tres tasas de reacción en al efecto de estimar el rango
de variación de esta tasa. En este sentido, adoptamos la tasa de reacción provista en el trabajo
de Angulo et al. (1999) (NACRE) como una reacción estándar3 y dos tasas como valores límites
inferior y superior obtenidas en el trabajo de Kunz et al. (2002).
A partir de las parametrizaciones brindadas por los diferentes autores, se actualizaron las
expresiones correspondientes en el código evolutivo implementado para el cálculo de las secuencias
evolutivas y modelos estelares. A continuación detallamos las distintas expresiones para la tasa
de reacción 12C(α, γ)16O que fueron brindadas en cada uno de los trabajos considerados.
La parametrización obtenida por Angulo et al. (1999) tiene en cuenta la contribución de tres
términos explícitos:
NAéσvêgs = NAéσvêE1 +NAéσvêE2 +NAéσvêres, (3.5)
donde
NAéσvêE1 = 6,66× 107T−29 exp(−32,123T−1/39 − (T9/4,6)2)×
×(1 + 2,54T9 + 1,04T 29 − 0,226T 39 ) +
+1,39× 103T (−3/2)9 exp(−28,930/T9), (3.6)
NAéσvêE2 = 6,56× 107T−29 exp(−32,123T−1/39 − (T9/1,3)2)×
(1 + 9,23T9 − 13,7T 29 + 7,4T 39 ), (3.7)
NAéσvêres = 19,2T 29 exp(−26,9/T9). (3.8)
Mientras que la expresión funcional de la tasas de reacción presentado en el trabajo de Kunz
et al. (2002):
3Esta tasa de reacción es en general adoptada por los diferentes grupos de investigación cómo el valor estándar
para el cálculo de modelos de evolución estelar.
46
3.1. Quema central de He
Figura 3.2. Esquema de la captura radiativa para
12C+α. Se muestran las energías para las temperatu-
ras de quema de helio, el spin y la paridad Jπ de al-
guno de los estados y una determinación del factor-S.
Figura adaptada del trabajo de deBoer et al. (2017).
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TABLE IV Extrapolations of the 12C(α, γ)16O S-factor to Ec.m. = 300 keV categorized by either cluster model calculations
are phenomenological fits. The abbreviations used below are for the generalized coordinate method (GCM) and potential
model (PM) for the theoretical works and Breit-Wigner (BW), R-matrix (R), and K-matrix (K) for the phenomenological
calculations. Hybrid R-matrix (HR) models have also been used in an effort to connect the phenomenological calculations more
closely to more fundamental theory.
S(300 keV) keV b
Ref. E1 E2 Cascades Total Model
Cluster Models
Descouvemont et al. (1984) 300 90 GCM
Langanke and Koonin (1985) 160-280 70 <10c 230-350 HR&PM
Funck et al. (1985) 100 PM
Redder et al. (1987) 140+120
−80 80±25 7±3
c 1.3+0.5
−1.0
d R&PM
Descouvemont and Baye (1987) 160 70 GCM
Ouellet et al. (1992) 1+6
−1 40±7 R&PM
Descouvemont (1993) 90 GCM
Ouellet et al. (1996) 79±16 36±6 120±40 R,K,PM
Dufour and Descouvemont (2008) 42±2 GCM
Katsuma (2012) ≈ 3 150+41
−17 18.0±4.5
e 171+46
−22 PM
Xu et al. (2013) (NACRE2) 80±18 61±19 6.5+4.7
−2.2
e 148±27 PM
Phenomenological Fits
Burbidge et al. (1957) 340 340 BW
Barker (1971) 50-330 50-330 R
Koonin et al. (1974) 80+50
−40 80
+50
−40 HR
Dyer and Barnes (1974) 140+140
−40 140
+140
−40 R&HR
Weisser et al. (1974) 170 170 R
Humblet et al. (1976) 80+140
−70 80
+140
−70 K
Kettner et al. (1982) 250 180 12(2)c,d 420+160
−120 BW
Langanke and Koonin (1983) 150 or 340 <4% of E1 150 or 340 HR
Barker (1987) 150+140
−60 30
+50
−30 R
Kremer et al. (1988) 0-140 R&HR
Filippone et al. (1989) 0-170 5-28 0-170 K
Barker and Kajino (1991) 150+170
−70 or 260
+140
−160 120
+60
−70 10
c 1-2d 280+230
−140 or 390
+200
−230 R
Humblet et al. (1991) 43+20
−16 7
+24
−5 50
+30
−20 K
Humblet et al. (1993) 45+5
−6 K
Azuma et al. (1994) 79±21 or 82±26 R&K
Buchmann et al. (1996) 79±21 70±70 16±16a,c,d 165±75 R&K
Hale (1997) 20 R
Trautvetter et al. (1997) 79 14.5 BW
Brune et al. (1999) 101±17 42+16
−23 R
Roters et al. (1999) 79±21 R
Angulo and Descouvemont (2000) 190-220 R
Gialanella et al. (2001) 82±16 or 2.4±1.0 R
Kunz et al. (2001) 76±20 85±30 4±4e 165±50 R
Tischhauser et al. (2002) 53+13
−18 R
Hammer et al. (2005b) 77±17 81±22 162±39 R
Buchmann and Barnes (2006) 5+7
−4.5
a 7+13
−4
c R
Matei et al. (2006) 25+16
−15
a R
Matei et al. (2008) 7.1±1.6c R
Tang et al. (2010) 86±22 R
Schu¨rmann et al. (2011) <1a R
Schu¨rmann et al. (2012) 83.4 73.4 4.4e 161±19(stat)
+8
−2(syst) R
Oulebsir et al. (2012) 100±28 50±19 175+63
−62 R
Sayre et al. (2012) 62+9
−6 R
Avila et al. (2015)
1.96±0.30 or 4.36±0.45a
R
0.12±0.04 or 1.44±0.12b
An et al. (2015) 98.0±7.0 56±4.1 8.7±1.8e 162.7±7.3 R
this work 86.3 45.3 7e 140±21(MC)
+18
−11(model) R
a 6.05 MeV transition
b 6.13 MeV transition
c 6.92 MeV transition
d 7.12 MeV transition
e sum of all cascade transitions
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Figura 3.3. Compilación de valores del factor-S pro-
venientes de diferentes autores (deBoer et al., 2017).
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Coeﬁciente Superior Inferior
b0 27.92 23.27
b1 3.0×10−2 -2.9×10−2
b2 -33.28 -30.9
b3 -8.78 -6.538
b4 2.562 1.946
b5 -0.254 -0.188
b6 -0.795 -0.13
Tabla 3.1. Tabla de coeﬁcientes de la expresión ana-
lítica de las tasas de reacción superior e inferior de-
terminadas en el trabajo de Kunz et al. (2002).
NAéσvê = exp(b0 + b1 × 10−2T−19 + b2T−1/39 + b3T 1/39 +
+b4T9 + b5T 5/39 + b6ln(T9)), (3.9)
donde los valores de los coeﬁcientes bi son presentados en la tabla 3.1 y tienen en cuenta el
error en la propia determinación de la tasa de reacción. Tales tasas extremas fueron obtenidas
mediante el análisis del error a través de un método tipo Monte Carlo, a partir de la distribución
de la tasa dentro de un intervalo de 1σ. Una de las metas principales de este trabajo de tesis es
cuantiﬁcar el rango de variación de la estructura química interna esperada en estrellas enanas
blancas debido a las incertezas en la tasa de reacción 12C(α, γ)16O, y su impacto sobre las
propiedades pulsacionales de las estrellas enanas blancas.
En la ﬁgura 3.4 mostramos la comparación (cociente) entre los valores para la tasa de reacción
provista por diferentes autores. En línea llena de trazo continuo se graﬁca el cociente entre la
tasa recomendada por Kunz et al. (2002) con la recomendada por Caughlan and Fowler (1988)
(CALTECH, panel (a)), Angulo et al. (1999) (NACRE, panel (b)) y Buchmann (1996) (Buch-
mann 96, panel (c)). En línea de trazo discontinuo se graﬁca el cociente teniendo en cuenta los
valores inferior (Kl) y superior (Kh). Nótese que los cocientes muestran diferentes dependencias
con la temperatura y que, de nuestro interés, para temperaturas de la quema de helio en estre-
llas de masa intermedia, T ∼ 0.1-0.2 T9 los respectivos cocientes son éσKlê/éσNacreê ∼ 0.55 y
éσKhê/éσNacreê ∼ 1.1.
3.2. Procesos de mezcla
Durante la etapa de quema central de helio la eﬁciencia de los procesos físicos que ocurren
dentro del núcleo convectivo determinan tanto el tiempo que la estrella invierte en esta fase como
así también la estructura química resultante. En este contexto, el tratamiento de las regiones
adyacentes a las zonas estelares convectivas constituye un aspecto clave y ha sido un problema
de gran interés astrofísico en las últimas décadas debido a que los ﬂujos convectivos son procesos
muy eﬁcientes de transporte y mezcla de materia. Estos procesos proveen de material fresco para
ser quemado, suavizan los gradientes químicos y transportan material desde el interior de la
estrella hacia la superﬁcie.
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Figura 3.4. Comparación (cociente) entre los valo-
res de las tasas de reacción provistos por diferentes
autores para temperaturas T9 ≤10. Las líneas llenas
reﬂejan el cociente respecto al valor estándar y las
líneas punteadas respecto a los valores superior e in-
ferior provistos en el trabajo de Kunz et al. (2002).
El cociente se hace respecto a los valores propor-
cionados por los trabajos de Caughlan and Fowler
(1988, CALTECH 88), Angulo et al. (1999, NACRE)
y Buchmann (1996, Buchmann96).
50
3.2. Procesos de mezcla
La teoría estándar del modelado de la convección usada en los cálculos evolutivos teóricos
es la Teoría de Longitud de Mezcla (MLT, según sus siglas en inglés) originalmente propuesta
por Böhm-Vitense (1958). En esta teoría, el transporte de energía y materia es producido por
movimiento de burbujas de material dentro de las zonas convectivas que están deﬁnidas por el
criterio de Schwarzschild:
∇rad > ∇ad (3.10)
Estas burbujas son aceleradas por la fuerza de ﬂotación y, luego de recorrer una cierta distancia
llamada longitud de mezcla, se disuelven liberando un exceso de energía interna. La longitud de
mezcla es un parámetro libre de la teoría que es calibrado ajustando el radio solar a los modelos
teóricos. A pesar de su simplicidad para describir un proceso tan complicado, esta teoría captura
lo esencial del transporte convectivo estelar y ha permitido entender las principales características
de la evolución de las estrellas. Sin embargo, debido a su formulación puramente local, la MLT
no permite cuantiﬁcar la posible mezcla que se espera que ocurra más allá del borde convectivo
deﬁnido por el criterio de Schwarzschild. Las burbujas de material se detienen abruptamente
en el borde del núcleo convectivo de Schwarzschild (que es un criterio que compara fuerzas y
no velocidades), produciendo una transición abrupta entre las regiones de mezcla y regiones
estáticas.
En la actualidad, todavía no está claro realmente cuál es el mecanismo físico bajo el cual las
burbujas reducirían su velocidad hasta detenerse por completo. En la realidad, uno esperaría que
la burbuja atraviese la zona de convección, el borde de Schwarzschild, con una cierta cantidad
de momento, y se “exceda” una cierta longitud ﬁnalizando su trayecto en las regiones estables.
Este proceso físico es usualmente llamado “overshooting” (OV). Las diﬁcultades de los cálculos
teóricos de evolución estelar para reproducir las observaciones llevan a la conclusión de que debe
ocurrir algo de mezcla fuera de los bordes convectivos (D’Antona and Mazzitelli, 1996; Hollowell
and Iben, 1988; Wood, 1997).
El problema en el desarrollo de una teoría de convección que tenga en cuenta el proceso de
“overshooting” se basa en que es imposible observar fenomenológicamente este suceso, mientras
que la convección que podemos observar en la atmósfera terrestre o en un laboratorio tiene por
lo menos una frontera que ejerce fuerzas de fricción, lo cual no sucede en el caso de estrellas.
Por otro lado, es extremadamente difícil desarrollar una teoría de convección a partir de las
ecuaciones básicas sin usar suposiciones adicionales e introducir parámetros libres. Una gran
cantidad de formalismos han sido propuestos para explicar esta clase de “overshooting” (ver por
ejemplo Kupka and Muthsam, 2017). Las suposiciones y elección del parámetro libre determinan
la longitud de “overshooting”, el cual puede variar en un amplio rango dependiendo de cada
autor (Renzini, 1987).
En el caso particular del núcleo convectivo durante la quema central de helio, el tratamiento
de los bordes convectivos es diﬁcultoso, lo cual introduce incertezas en la estratiﬁcación ﬁnal de
carbono - oxígeno. En efecto, la conversión de helio en carbono aumenta fuertemente la opacidad
libre-libre, donde κff ∝ XiZ2i (siendo Xi y Zi la abundancia por masa y carga atómica respec-
tivamente, para el elemento i). Debido a este incremento en la opacidad, el gradiente radiativo,
∇rad, se ve afectado principalmente por la evolución química en el interior del núcleo convectivo.
Esto resulta en un incremento monótono del valor de ∇rad en toda la región convectiva, lo que
previene que el núcleo convectivo decrezca. Debido a que las escalas de tiempo de la convec-
ción son menores que la de la quema nuclear, la mezcla ocurre antes de que las abundancias
químicas sean modiﬁcadas por reacciones nucleares. La determinación de la ubicación del borde
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Figura 3.5. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo (eje-Y) de temperatura en función
de la coordenada masa (eje-X), en el borde convec-
tivo durante la etapa de quema central de helio. Los
números indican una secuencia temporal que aumen-
ta de 1 a 5. Figura tomada del libro de Salaris and
Cassisi (2005).
convectivo en esta etapa resulta crucial para lo que será la estratiﬁcación química del núcleo de
la enana blanca emergente. Esta problemática en la determinación de la región convectiva está
esquematizada en las ﬁguras 3.5, 3.6 y 3.7, las cuales muestran el comportamiento del gradiente
radiativo para distintas situaciones. La ﬁgura 3.5 muestra cómo crece temporalmente el gradiente
radiativo en el interior del núcleo convectivo (debido a al incremento en la opacidad producido
por la producción de carbono) cuando se inhibe el “overshooting”. Esta situación representa un
panorama extremo, debido a que siempre se espera que haya, aunque sea, una pequeña cantidad
de “overshooting”.
La mezcla de una capa radiativa adyacente al núcleo convectivo mediante la inclusión de
“overshooting”, produce un aumento local de la opacidad y la consecuente inestabilidad convec-
tiva. Este fenómeno daría lugar a una especie de mecanismo auto-impulsado para la extensión
del núcleo convectivo. En el borde de este núcleo convectivo ampliado, el gradiente radiativo
iguala al adiabático, ﬁgura 3.6.
A medida que el borde convectivo se ubica progresivamente hacia capas más externas, dentro
de una región rica en helio, el valor del gradiente radiativo alcanza un valor mínimo (ver perﬁl 3 de
la ﬁgura 3.7). Este mínimo depende de forma muy compleja de la opacidad, presión, temperatura
y luminosidad local. Simulaciones numéricas muestran que las capas radiativas que lo rodean son
tragadas por el núcleo convectivo, produciendo una disminución del valor de ∇rad (ver perﬁl 4 de
la ﬁgura 3.7) hasta alcanzar el valor del gradiente adiabático (ver perﬁl 5 de la ﬁgura 3.7). Uno
de los problemas actuales en el cálculo de los modelos durante la quema central de helio, reside
en el tratamiento de la zona entre el mínimo de ∇rad y el borde de la zona radiativa. Existe un
desacoplamiento entre la zona del núcleo convectivo, y la capa convectiva adyacente al mínimo
del ∇rad e interior a la capa radiativa, lo que da lugar a una región de mezcla parcial llamada
región “semiconvectiva” (perﬁl 6 de la ﬁgura 3.7) en donde ∇rad = ∇ad.
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Figura 3.6. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo de temperatura (eje-Y) en función
de la coordenada masa (eje-X), en el borde convecti-
vo durante la etapa de quema central de helio en el
caso en que se permite “overshooting”. Figura adap-
tada del libro de Salaris and Cassisi (2005)
Esta región semiconvectiva auto inducida, se va situando cada vez más hacia capas externas
debido a la evolución de las abundancias químicas causadas por la quema nuclear. Aquellos
modelos que tienen en cuenta este proceso de mezcla parcial se caracterizan por tener tiempos
de vida más largos durante la etapa de quema central de helio y núcleos de carbono-oxígeno más
grandes al ﬁnal de la quema central de He.
Hacia ﬁnales de la quema central de He, cuando la abundancia central de este elemento cae
por debajo de ∼0.1, la producción de 16O supera la producción de 12C aumentando fuertemente
la opacidad, lo que tiende a generar un incremento del tamaño de la región semiconvectiva
y la consecuente ingestión de helio fresco hacia el núcleo. Este enriquecimiento temporal de
helio produce un incremento en la liberación de energía, aumentando la luminosidad y a su
vez el valor de ∇rad. Como resultado la zona de convección aumenta abruptamente y helio
fresco es ingerido, dando lugar a los llamados “breathing pulses”. El valor del cociente R24
en una muestra de cúmulos globulares Galácticos, sugeriría que la eﬁciencia de estos episodios
es casi despreciable. Cabe mencionar, que en gran parte, la intensidad de estos episodios que
evidencian los modelos evolutivos teóricos depende del tratamiento de estabilidad convectiva y
su implementación numérica.
3.2.1. Overshooting
El criterio puro de Schwarzschild para la determinación de las zonas convectivas dentro del
interior estelar, no predice la posible extensión del borde convectivo debido a que las burbujas
convectivas que provienen del interior alcanzan el borde del núcleo con una velocidad no nula y,
luego de cruzar este límite, reducen su velocidad hasta detenerse por completo (“overshooting”).
La mezcla inducida detrás de este borde convectivo es una de las incertezas principales en la
astrofísica estelar.
En este sentido, Freytag et al. (1996) llevaron a cabo simulaciones numéricas hidrodinámicas
para estudiar la estructura y dinámica de una gran variedad de zonas convectivas, revelando que
4Cociente entre la cantidad de estrellas observadas en cúmulos en la AGB respecto de la cantidad de estrellas
observadas en la rama horizon (HB, según sus siglas en inglés).
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Figura 3.7. Comportamiento cualitativo del gra-
diente radiativo de temperatura (eje-Y) en función
de la coordenada masa (eje-X), en las cercanías del
borde convectivo durante la fase de quema central de
helio, donde se muestra en una secuencia temporal
(que aumenta de 1 a 6) los eventos que dan lugar
a la aparición de la región semi-convectiva. Figura
tomada del libro de Salaris and Cassisi (2005)
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debe existir una cantidad de mezcla extra detrás de los bordes convectivos. Los autores para-
metrizaron esta mezcla extra como un decaimiento exponencial de la velocidad de los elementos
convectivos detrás del borde formal, la cual puede aplicarse a los cálculos evolutivos como los
realizados en esta tesis.
En este sentido, Herwig et al. (1997b) aplicaron la formulación de Freytag et al. (1996) para
ajustar el parámetro libre f en este tratamiento, el cual es una medida de la eﬁciencia de la
mezcla extra parcial, deﬁniendo la altura de escala de la velocidad de los elementos convectivos
detrás del borde de las zonas convectivas.
En la formulación implementada en el LPCODE estos procesos son incluidos como un fenómeno
de difusión en el que el campo de velocidad decae exponencialmente siguiendo la fórmula de
Freytag et al. (1996). El coeﬁciente de difusión adoptado más allá del borde convectivo es (Herwig
et al., 1997b):
DOV = D0 × exp
C
−2z
fHp
D
(3.11)
donde D0 es el coeﬁciente de difusión provisto por la teoría de longitud de mezcla (MLT) (D0 =
vMLTαMLTHp, donde vMLT es la velocidad de los elementos convectivos y αMLT un parámetro
libre) cerca al borde convectivo, Hp es la altura de escala de presión en el borde convectivo, z
es la distancia al borde convectivo formal (z= |r − rborde|), y f es un parámetro que debe ser
calibrado
Aunque la cantidad de “overshooting” adoptado tanto en la etapa de quema central de hi-
drógeno como en otras etapas constituye una incerteza, una extensión del núcleo convectivo de
0.2Hp para estrellas en la secuencia principal superior ofrece un buen acuerdo con observaciones
de la secuencia principal en cúmulos abiertos y el campo galáctico (Ekström et al., 2012; Herwig
et al., 1997b; Pietrinferni et al., 2004; Weiss and Ferguson, 2009). Un valor de f ∼ 0.016 en
los bordes de los núcleos convectivos estaría de acuerdo con estos resultados, aunque el valor
del parámetro f podría no ser el mismo para cada uno de los bordes de las zonas convectivas
desarrolladas en el interior de la estrella. Sin embargo, cabe mencionar que este valor “estándar”
del parámetro f predice abundancias de oxígeno en la región entre capas de estrellas de la TP-
AGB y abundancias en estrellas post-AGB deﬁcientes en hidrógeno similares a las observadas
en estrellas tipo PG1159 (Althaus et al., 2005b; Herwig et al., 1999). Es por esto que en las
secuencias evolutivas calculadas en esta tesis, hemos adoptado el valor f =0.016 en todas las
zonas convectivas durante la quema central de hidrógeno.
De nuestro particular interés es la mezcla en el borde convectivo en estrellas durante la quema
central de helio. Es importante notar que esta mezcla es signiﬁcativamente menos comprendida.
Existen algunas determinaciones a partir de consideraciones físicas, como las que se encuentran
en el trabajo de Castellani et al. (1985), así cómo también inferencias asterosísmicas (Charpinet
et al., 2013; Constantino et al., 2015) que estarían de acuerdo con la existencia de mezcla con-
vectiva más allá de los bordes del núcleo. Recientemente Spruit (2015) propuso un límite para
la tasa de crecimiento de los núcleos convectivos durante la quema central de helio, basado en la
mayor ﬂotación del material ingerido desde fuera del núcleo convectivo, que luego Constantino
et al. (2017) utilizaron para testear las implicaciones de tales suposiciones sobre los modelos
estelares. Estos autores encontraron que la formulación de Spruit (2015) reduce la vida durante
la quema central de helio, debido a que los “breathing pulses” son o bien evitados, o su número y
eﬁciencia son reducidos. De esta forma encontraron mejor acuerdo con el cociente R2 y también
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con el espaciamiento de períodos de modos mixtos detectados en estrellas del “red clump” (lugar
en el diagrama HR en el que habitan estrellas de masa baja que queman helio en su núcleo) en el
campo de la misión Kepler. Aún así el valor del parámetro f , y así el de la extensión del núcleo
convectivo, durante la quema central de helio no está del todo restringido. En este sentido, y
a falta de mejores determinaciones, hemos adoptado un parámetro f = 0.016 para las zonas
convectivas durante la quema central de helio, excepto que se indique lo contrario.
Por otro lado, en acuerdo a los resultados de los trabajos mencionados, hemos suprimido
los “breathing pulses” en todos nuestros cálculos evolutivos. Para poder medir el impacto de la
ocurrencia de “overshooting” durante la quema central de helio sobre la estructura química y
pulsacionales resultantes de la futura enana blanca, hemos considerado una situación extrema
en donde se calcularon secuencias evolutivas adicionales con “overshooting” inhibido.
3.3. Incertezas durante la evolución en la rama asintótica de las
gigantes
Luego de agotado el helio en el núcleo, estrellas de masa baja e intermedia experimentan su
última fase de quema nuclear conocida como pulsos térmicos. Recordemos que la quema central
nuclear en estrellas de masa menor a ∼ 10 M¤ solo es posible para el H y el He, debido a que las
condiciones de temperatura y presión en su interior no son lo suﬁcientemente altas como para
comenzar la quema nuclear de carbono.
En la ﬁgura 3.8 mostramos esquemáticamente el interior de una estrella de masa intermedia
durante la fase AGB. Allí podemos observar una estructura compuesta de un núcleo inactivo
de carbono-oxígeno, ya en estado degenerado, capas de quema nuclear, una región “intershell”,
la envoltura convectiva y hacia el espacio exterior, la proyección de una envoltura circumestelar
de densidad extremadamente baja. Durante la evolución en la AGB, la masa del núcleo de
C/O aumenta gradualmente como consecuencia de las cenizas de la quema de helio en capa
depositadas sobre el núcleo. En particular, este aumento de la masa del núcleo de C/O ocurre
mayoritariamente durante la primera parte de la fase AGB, llamada AGB temprana.
En el caso de progenitores más masivos que ∼ 3-5 M¤, la capa externa que quema hidrógeno
permanece inactiva durante la etapa AGB. En estos casos, la zona convectiva exterior de la
estrella penetra hasta las regiones donde se ha agotado el hidrógeno, ocurriendo un proceso
de dragado de material procesado nuclearmente en etapas previas hacia la superﬁcie, proceso
conocido en la literatura como “segundo dragado”. El material dragado, que puede llegar hasta 1
M¤ para las estrellas más masivas de la AGB, es rico en 4He y 14N. Otra consecuencia importante
del segundo dragado, en lo concerniente al futuro del progenitor, es que su ocurrencia reduce el
tamaño de la región libre de hidrógeno limitando la masa de la futura enana blanca y previniendo
la formación de enanas blancas muy masivas.
Mientras la estrella asciende por la AGB temprana, la capa que quema helio se desplaza
gradualmente hacia las regiones externas atravesando la envoltura rica en helio. Al aproximarse
a la transición química H/He, dicha capa de quemado se apaga y luego de una contracción abrupta
la quema de hidrógeno en capa se reactiva, proporcionando la fuente de energía principal de la
estrella y dando inicio a la fase de pulsos térmicos (TP-AGB). Luego del reinicio de la quema
nuclear de H, el tamaño geométrico de la capa de quema de He se reduce impidiendo el ﬂujo
de energía y conduciendo por lo tanto a una quema nuclear inestable tipo “ﬂash”, responsable
de los pulsos térmicos periódicos en la capa de quema de helio. Esta etapa puede describirse de
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Figura 3.8. Estructura esquemática de una es-
trella en la fase AGB. Imagen tomada del sitio
https://astro.uni-bonn.de/∼nlanger/.
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forma sintética de la siguiente manera:
durante la mayor parte del tiempo, la quema de He en capa es una fuente menor de
luminosidad,
cuando la masa de la región que separa las capas de quema alcanza un valor crítico, el helio
es encendido de forma inestable dando lugar a un “escape” o “detonación” termonuclear
llamado “ﬂash” de la capa de helio5. En este momento se alcanzan valores de LHe ∼ 108L¤.
El ﬂujo de energía induce la formación de una zona convectiva en la región intermedia, la
cual transporta la química sintetizada durante la etapa de quema de helio previa (12C y en
menor medida 16O),
el ﬂujo de energía, liberado durante el “ﬂash” de helio, expande las capas por encima de
la capa de quema de helio dando como resultado que la capa de quema de hidrógeno se
apague,
esta expansión y enfriamiento permite que haya una penetración de la zona convectiva
exterior, llegando hasta la (extinta) capa de quema de hidrógeno. De esta forma los mate-
riales presentes en esta región tales como helio y los elementos producidos durante la quema
de helio (12C y en menor medida 16O), son llevados hacia la superﬁcie. Este fenómeno es
llamado “tercer dragado”,
luego del tercer dragado, la quema de hidrógeno en capa se reinicia y la quema de helio
en capa queda inactiva. Ahora la estrella entra en una fase de quema estable de hidrógeno
en capa aumentando la masa de la región que se encuentra por debajo hasta que ocurre
el próximo pulso térmico. Este período interpulso depende de la masa del núcleo y puede
durar entre 103 y 105 años.
Durante los pulsos térmicos ocurren cambios químicos en la superﬁcie como consecuencia de
episodios de dragado. Dependiendo de la intensidad y frecuencia de tales episodios, el cociente de
numero de átomos de carbono y oxígeno en su superﬁcie, que originalmente era n(C)/n(O)<1,
puede aumentar lo suﬁciente y alcanzar valores tales que n(C)/n(O)>1. Este hecho da lugar a la
formción de una estrella de carbono. En conjunto con estos episodios de dragado, algunas estrellas
con masas mayores a 4M¤ pueden experimentar el llamado “hot bottom burning” (HBB), donde
la base de la envoltura convectiva penetra en la parte superior de la capa de quema de H durante
la fase de interpulso. Este proceso actúa junto con el tercer dragado, produciendo nitrógeno,
sodio y aluminio entro otros elementos (Karakas and Lattanzio, 2014). El evento de HBB puede
también prevenir la formación de estrellas C, e incluso reducir el cociente C/O drásticamente a
costas de incrementar el contenido de 14N en la envoltura. Esto es debido a que las reacciones que
ocurren durante el HBB son ciclos CNO, los cuales queman 12C (y en el caso de temperaturas
extremas, 16O) en 13C y 14N, en donde el 12C es usualmente el que fue dragado a la superﬁcie,
previo al primer pulso térmico.
Como consecuencia de la ocurrencia de los pulsos térmicos también se esperan cambios en
la estructura química interna de la estrella. De hecho, la estratiﬁcación química de la parte más
externa del núcleo de carbono y oxígeno es creada durante la fase de pulsos térmicos y depende
fuertemente de la ocurrencia de “overshooting” durante el “ﬂash” de helio. En particular, la masa
5El mecanismo que induce este “ﬂash” es completamente diferente del que ocurre para estrellas de baja masa
al comienzo de la quema central de helio, el cual está inducido por la degeneración electrónica.
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del “intershell” rico en He y C, que queda luego del episodio de convección durante el “ﬂash” de
helio, así como también la posición de la transición química núcleo- capa de He depende tanto de
la cantidad de “overshooting” adoptado como del número de pulsos térmicos que experimente la
estrella. Especíﬁcamente, la cantidad de pulsos térmicos experimentados por las estrellas durante
la AGB depende fuertemente de la masa inicial, composición química y de la eﬁciencia de pérdida
de masa (Karakas and Lattanzio, 2014). En particular, la tasa de pérdida de masa durante la
etapa TP-AGB es hoy en día muy incierta. El fenómeno de pérdida de masa es un proceso
complejo en el que interactúan la presión de radiación y los elementos disponibles en la superﬁcie
de la estrella. Este proceso puede describirse en varios pasos: como primer paso las pulsaciones
sufridas en la AGB extienden la atmósfera de la estrella, enfriándola y permitiendo que se formen
moléculas. En la parte más externa de la estrella (ver ﬁgura 3.8), la temperatura cae por debajo
de la temperatura de condensación y se forman una cierta cantidad de materiales sólidos tales
como granos de polvo que contienen silicatos MgSiO (en ambientes ricos en O), y SiC y partículas
carbonosas amorfas (alrededor de estrellas de carbono). Esto es favorecido por el fuerte aumento
en la opacidad molecular que ocurre en las estrellas ricas en carbono, enfriando la estrella y
facilitando la formación de granos. La presión de radiación empuja estos granos hacia afuera, y
mediante colisiones estos granos se llevan consigo parte del gas, removiendo casi completamente
la envoltura rica en hidrógeno y forzando al remanente a contraerse a la fase de enana blanca.
Mientras que existe evidencia tanto teórica como observacional de que la existencia de vientos
impulsados por polvos son fuertes para estrellas ricas en C, la situación para estrellas AGB ricas
en O no es tan clara.
La determinación de la tasa de pérdida de masa es de suma importancia en los cálculos de
evolución estelar. Este parámetro en conjunto con el “overshooting” durante la fase TP-AGB son
los encargados de ﬁjar la masa ﬁnal de la enana blanca y por lo tanto determinan la relación masa
inicial-ﬁnal6. En este sentido, ambos parámetros son directa o indirectamente los responsables
de determinar la cantidad de pulsos térmicos experimentados por el progenitor de la enana blan-
ca. Particularmente durante la TP-AGB existen dos regiones convectivas en el interior estelar
y en las cuales, en principio, debería considerarse una cierta cantidad de “overshooting” en los
bordes de las mismas: la región convectiva impulsada durante el pulso térmico –”pulse-driven
convective zone” (PDCZ, según sus siglas en inglés)–, y la envoltura convectiva –”convective
envelope” (CE, según sus siglas en inglés)–. En principio, no existe indicio de que los parámetros
de “overshooting” adoptados fPDCZ y fCE para cada una de las regiones deba ser el mismo. De
hecho, a partir del modelado de estrellas post-AGB y contrastando con parámetros observables7
durante las etapas AGB y post-AGB, cálculos recientes realizados por Miller Bertolami (2016)
indicarían que fPDCZ =0.0075 y fCE = 0. Aún así, trabajos previos indican que los valores de
fCE y fPDCZ no están bien restringidos. En este sentido, Herwig (2000) realizó una exploración
de tales parámetros de “overshooting” y su impacto sobre la evolución de estrellas AGB, encon-
trando una relación entre el parámetro f y la abundancia interna de la región “intershell”. A
partir de una comparación con las abundancias de estrellas centrales de nebulosas planetarias
6 La relación masa inicial-ﬁnal permite obtener información de masas límite para la formación de enanas blancas
y ocurrencia de supernovas tipo II, la cantidad de masa devuelta al medio interestelar y su dependencia con la
masa estelar y evolución química de la Galaxia, entre otros.
7Parámetros tales como cocientes superﬁciales de C/O, relaciones de masa inicial-ﬁnal, abundancias de C/O
en la región “intershell” y el rango de masas de estrellas ricas en carbono en cúmulos globulares de las Nubes de
Magallanes.
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Figura 3.9. Relaciones masa inicial-ﬁnal teóricas (lí-
nea sólida), masa del núcleo degenerado al inicio del
primer pulso térmico (línea de punto-guión-guión) y
relaciones de masa inicial-ﬁnal observacionales pro-
venientes de diferentes autores. Imagen tomada del
trabajo de Renedo et al. (2010).
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tipo [WC] y estrellas PG11598 los autores encontraron que aquellos modelos que no toman en
cuenta “overshooting” no pueden reproducir las abundancias de oxígeno observadas, mientras
que aquellos que adoptan valores 0.01 < fPCDZ < 0.03 y un valor signiﬁcativamente mayor pa-
ra fCE , reproducirían razonablemente las abundancias de estrellas PG1159. Más recientemente,
Herwig (2005) encontró que las abundancias de oxígeno en las PG1159 son bien reproducidas si
se toma 0.005 < fPDCZ < 0.015 mientras que un valor de fCE ∼ 0.13 sería suﬁciente para incluir
la producción de elementos por procesos lentos, pero que dejaría un exceso de neutrones. Por otro
lado, Lugaro et al. (2003) a partir del estudio de la producción de elementos vía captura lenta de
neutrones, sugirieron que los valores adecuados serían fPDCZ ∼ 0.008 y fCE ∼ 0.128. Es evidente
que, si bien existen indicios de que debería existir una cierta cantidad de “overshooting” en los
bordes convectivos durante esta etapa para poder reproducir ciertos parámetros observables, no
está del todo claro en qué cantidad debería ocurrir.
Uno de los principales problemas que enfrentan los modelos que incluyen “overshooting” du-
rante la fase de TP-AGB es la falta de acuerdo entre las relaciones de masa inicial-ﬁnal derivadas
teóricamente con aquellas que provienen de formulaciones observacionales (Salaris et al., 2009;
Weiss and Ferguson, 2009). La inclusión de “overshooting” durante esta fase favorece los epi-
sodios de tercer dragado inhibiendo el crecimiento de la masa del núcleo libre de hidrógeno (o
HFC, segun sus siglas en inglés) y un aumento del cociente superﬁcial de n(c)/n(O) (con un con-
secuente aumento de la tasa de pérdida de masa). Como resultado, la estrella abandona la fase
TP-AGB antes que aquellos modelos en los que se inhibe el “overshooting”. En este sentido, la
inclusión de “overshooting” afecta tanto a la masa ﬁnal como al tiempo de vida durante esta fase,
reduciendo la cantidad de pulsos térmicos experimentados por el progenitor. Especíﬁcamente, los
modelos de estrellas post-AGB dependen tanto de las propiedades del HFC como el contenido
de CNO en la envoltura (Herwig, 2005).
En la ﬁgura 3.9 se muestran diferentes relaciones de masa inicial-ﬁnal obtenidas tanto teórica
como observacionalmente. La línea sólida muestra el valor de la masa de la enana blanca (Mf ,
eje-Y), que resulta de un progenitor con masaMi (eje-X) a partir de los cálculos de Renedo et al.
(2010), mientras que la línea ( · − −) referencia al valor de la masa del HFC al primer pulso
térmico. Además se incluyen diversas relaciones teóricas, semiempíricas y observacionales (estas
últimas provistos por Catalán et al., 2008; Kalirai et al., 2008, con sus errores asociados). Puede
observarse que si bien las relaciones masa inicial-ﬁnal teóricas están en buen acuerdo entre sí, no
hay un buen acuerdo entre estas y las masas de enanas blancas determinadas observacionalmente.
Observando las relaciones masa inicial ﬁnal de la ﬁgura, es claro que una estrella enana blanca
con una cierta masa estelar dada, podría corresponder a una gran variedad de progenitores con
distinta masa según cual relación sea usada. Por ejemplo, si tomamos los cálculos de Renedo
et al. (2010), una enana blanca de masa 0.6M¤ podría provenir de un progenitor de masa ∼
2M¤ que haya experimentado varios pulsos térmicos o de un progenitor de ∼ 3M¤ el cual
abandona la AGB al ﬁnalizar el primer pulso térmico. Por otro lado, debido a los grandes errores
observacionales, también existe una ambigüedad en la relación masa inicial-ﬁnal empírica, por
lo que no es imposible inferir de forma indirecta la cantidad de pulsos térmicos experimentados
por los progenitores.
Aunque se espera que la mayor parte de las estrellas de masa baja e intermedia atraviesen
la fase de pulsos térmicos y luego alcancen la etapa de enfriamiento de enana blanca, existen
8 Para estas estrellas, el material de la región “intershell” aparece en la superﬁcie como resultado de un pulso
térmico muy tardío. Las abundancias emergentes en este tipo de estrellas se interpretan como las abundancias de
la región “intershell” de los progenitores.
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Figura 3.10. Diferentes caminos evolutivos de una
estrella que ﬁnaliza su vida como enana blanca. Ima-
gen tomada del trabajo de Rosenﬁeld et al. (2012).
otros caminos en los cuales la estrella podría evitar la fase TP-AGB y ubicarse directamente en
la curva de enfriamiento. Para estrellas de este tipo, con núcleo de carbono/oxígeno, existen dos
alternativas adicionales (ver ﬁgura 3.10). Inmediatamente luego de que cesa la quema de helio
en la rama horizontal, si la estrella arribó a la rama horizontal de edad cero (ZAHB) con una
temperatura muy alta, esta evadirá la fase de AGB. Estas estrellas son comúnmente llamadas
“AGB-manque” y se caracterizan por tener masa baja (tienen una envoltura tan pequeña que
no se cumplen las condiciones para que se encienda la quema en capa de He o H). En el otro
escenario la estrella alcanza a ascender por la rama asintótica de las gigantes, pero la abandona
antes de que ocurra el primer pulso térmico. Estas estrellas son llamadas “post-early AGB”
(P-EAGB). Para que se dé a lugar a alguno de estos escenarios, la estrella debe haber perdido
suﬁciente envoltura durante su primer ascenso a la rama de las gigantes o bien haber perdido
masa de forma más rápida por algún proceso interno (D’Cruz et al., 1996); por transferencia de
masa debido a evolución binaria (Han et al., 2000; Pustynski and Pustylnik, 2006) o la expulsión
de masa por la ingestión de un planeta o una compañera de muy baja masa (De Marco et al.,
2003). Uno de los trabajos más importantes que evidencia la existencia de estas estrellas es
el presentado por Greggio and Renzini (1990). En él, a partir de un estudio exhaustivo para
entender el exceso de emisión ultravioleta en galaxias elípticas, los autores concluyeron que debe
existir otra fuente de emisión UV aparte de la producida por estrellas post-AGB, y sugirieron
que las responsables serían las “hot HB”, P-EAGB y AGB-manque. Al evitar la etapa TP-AGB,
se espera que la estructura interna de estas estrellas diﬁera de aquellas que atraviesan los pulsos
térmicos, principalmente en la región “intershell” y en la posición de la transición química núcleo-
capa de He. Estos cambios estructurales impactan directamente en la determinación de edades
y propiedades pulsacionales de la futura enana blanca, como veremos en el próximo capítulo.
De acuerdo a lo que hemos expuesto previamente, en la actualidad la evidencia teórica y
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observacional no ofrece determinaciones precisas sobre los procesos de mezcla en los bordes con-
vectivos durante la fase TP-AGB ni sobre los procesos de pérdida de masa. Como consecuencia,
tanto el tiempo de vida que las estrellas pasan en esta fase evolutiva como su estructura inter-
na, se encuentran sujetas a errores apreciables. En este trabajo de tesis, una parte de nuestra
investigación comprende el estudio de las propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas
provenientes de progenitores que atraviesan la fase AGB o bien evitando los pulsos térmicos
ó experimentando diferente cantidad de pulsos. En este sentido, nuestros modelos no adoptan
“overshooting” durante la fase TP-AGB pero, sin embargo, son forzados a abandonar la etapa
de pulsos térmicos en diferentes estadios. Adoptando este criterio, abarcamos el impacto de las
incertezas en la etapa TP-AGB directamente sobre la cantidad de pulsos térmicos y, en conse-
cuencia, sobre la estructura interna de la estrella y propiedades pulsacionales de la futura enana
blanca.
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Capítulo 4
Modelos de enanas blancas
En este capítulo describiremos brevemente las características principales de los modelos evo-
lutivos calculados en esta tesis. Estas secuencias evolutivas computadas fueron utilizadas para el
desarrollo de varios trabajos publicados y cuyos resultados son descriptos en los capítulos 5, 6 y
7.
4.1. Secuencias evolutivas
Básicamente, la evolución de estrellas con masas iniciales menores que ∼ 8-10 M¤ comienza
con la quema central de hidrógeno. Dependiendo de la masa inicial de la estrella, puede pasar
unos 108 − 1010 años en esta fase. Una vez que el hidrógeno se agota en el centro, la quema
de hidrógeno se mueve hacia una capa que rodea al núcleo de helio, mientras la estrella va
desplazándose hacia la región de la rama de las gigantes rojas en el diagrama HR. Si la masa
del progenitor es lo suﬁcientemente alta, en un momento la temperatura en el núcleo alcanza
el valor necesario como para iniciar la quema nuclear de helio. Las proporciones exactas de
carbono y oxígeno que quedan a ﬁnales de la etapa de quema de helio están determinadas por
dos procesos principales: los procesos de mezcla extra y la tasa de la reacción 12C(α, γ)16O. La
proporcion de carbono y oxígeno encontrada en el núcleo de las enanas blancas es un factor clave
para entender sus propiedades de enfriamiento, así cómo también propiedades pulsacionales. En
etapas posteriores a la quema central de helio, la estrella asciende por la AGB quemando helio
en capa, la cual se mueve progresivamente hacia capas más externas a medida que el tamaño del
núcleo aumenta. Durante esta etapa de quema en capa, se construye la parte más externa del
núcleo, moldeando así la estructura de la transición química entre el núcleo y la capa de helio. El
tiempo que la estrella permanezca en la fase AGB y TP-AGB es entonces un factor de extrema
importancia para la determinación de su estructura química y por lo tanto de las propiedades
pulsacionales de la futura enana blanca. Es durante esta última etapa que la estrella se enfría
y sufre procesos de pérdida de masa los cuales, debido a la ocurrencia de episodios de tercer
dragado, aumentan considerablemente. Una vez que la envoltura de hidrógeno se reduce a unas
10−3M¤ la estrella se mueve hacia la parte azul del diagrama HR, con una continua pérdida
de masa que, al reducir la envoltura a unos 10−4M¤, produce que la estrella (la cual carece de
energía provista de reacciones nucleares) comience la última etapa de su vida.
A partir de este momento la evolución de la estrella es básicamente un proceso de enfriamiento
donde la energía térmica almacenada en los iones en conjunto con la energía gravitacional residual
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MZAMS/M¤ Mhwd M
l
wd
16Oh
16Ol
16Ch
16Cl t
h
He
a tlHe |∆t| log(MH/Mwd)
1.00 0.5242 0.5239 0.7324 0.5114 0.2551 0.4761 11075.8 11067.0 8.80 -3.12
1.25 0.5490 0.5347 0.7313 0.5153 0.2559 0.4719 5004.78 4996.31 8.47 -3.587
1.50 0.5607 0.5502 0.7385 0.5273 0.2486 0.4597 2681.13 2673.13 8.00 -3.67
1.75 0.5959 0.5730 0.7412 0.5310 0.2458 0.4561 1666.49 1658.34 8.15 -3.81
2.00 0.6135 0.5908 0.7383 0.5344 0.2488 0.4527 1180.46 1181.54 1.08 -3.90
2.25 0.6239 0.6115 0.7800 0.6178 0.2071 0.3693 982.323 983.813 1.49 -3.93
2.50 0.6529 0.6419 0.7644 0.5575 0.2226 0.4295 733.415 723.942 9.473 -4.03
3.00 0.7010 0.6950 0.7308 0.5146 0.2562 0.4724 437.297 431.014 6.283 -4.20
3.25 0.7318 0.7259 0.7051 0.4998 0.2819 0.4872 345.478 342.313 3.165 -4.30
3.50 0.7672 0.7627 0.6900 0.4823 0.2970 0.5047 281.359 278.344 3.015 -4.40
3.75 0.8171 0.8154 0.6683 0.4627 0.3187 0.5243 233.296 230.593 2.703 -4.52
4.00 0.8316 0.8617 0.6787 0.4957 0.3082 0.4913 196.753 195.068 1.685 -4.61
5.00 0.8746 0.9062 0.6584 0.4537 0.3285 0.5332 113.204 112.203 1.001 -5.07
Tabla 4.1. Propiedades básicas del conjunto de mo-
delos utilizados para estudiar las incertezas prove-
nientes de la tasa de reacción 12C + α, sobre las de-
terminaciones astrosismológicas de estrellas ZZ Ceti.
aEdad de la estrella (en millones de años) al alcanzar una abundancia central de helio menor a 0.01.
son liberadas lentamente. El núcleo degenerado de estas estrellas previene a la enana blanca de
contracciones considerables, por lo que su radio permanece prácticamente constante a lo largo
de la evolución.
Durante el desarrollo de esta tesis, hemos calculado varios conjuntos de secuencias evolutivas
completas desde la ZAMS hasta la etapa de enana blanca:
para el estudio del impacto de las incertezas sobre las propiedades pulsacionales (capítulo
5) desarrollamos 2 secuencias evolutivas con masas ﬁnales Mwd/M¤ =0.548 y 0.837 en
donde, durante la evolución de los progenitores, variamos la tasa para la reacción 12C+α,
la cantidad de “overshooting” adoptado durante la quema central de helio y la cantidad de
pulsos térmicos,
para el estudio del impacto de las incertezas sobre las determinaciones astrosismológicas
(capítulo 6) calculamos secuencias evolutivas con masas iniciales 1.00 ≤ MZAMS/M¤ ≤
5.00 en las cuales adoptamos una metalicidad Z =0.01 con Y =0.254, para analizar las
incertezas provenientes de la tasa de reacción 12C+α. Además se desarrollaron secuencias
evolutivas para progenitores con masas iniciales 0.85 ≤MZAMS/M¤ ≤ 2.25 para las cuales
tomamos Z =0.001 y Y =0.247 para analizar las incertezas provenientes de la cantidad de
pulsos térmicos experimentados durante la AGB,
para el estudio de las propiedades evolutivas de estrellas enanas blancas provenientes de
progenitores enriquecidos en helio se calcularon secuencias evolutivas para progenitores
con masas iniciales 0.6 ≤ MZAMS/M¤ ≤ 2.0 con abundancia inicial de helio de Y =0.4
adoptando metalicidad Z =0.001 y Z =0.0005
En la tabla 4.1 mostramos en detalle la grilla de modelos calculados para el análisis de las
incertezas provenientes de la tasa de reacción 12C + α. Allí exhibimos la relación masa inicial
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MZAMS/M¤ M0TPwd M
3TP
wd log(MH/Mwd)
0.85 0.5349 0.5508 -2.97/-3.09
1.00 0.5332 0.5530 -3.09/-3.11
1.25 0.5443 0.5643 -3.01/ -3.14
1.50 0.5560 0.5726 -3.07/-3.31
1.75 0.5553 0.5725 -3.14
2.00 0.5727 0.5936 -3.00/-3.46
2.25 0.6298 0.6463 -3.34/-3.42
Tabla 4.2. Propiedades básicas de los conjuntos de
modelos utilizados para el estudio del impacto de la
cantidad de pulsos térmicos en la fase TP-AGB, sobre
las determinaciones astrosismológicas de estrellas ZZ
Ceti.
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Figura 4.1. Abundancia central de oxígeno para los
modelos con masa inicial 1.00 ≤MZAMS/M¤ ≤ 5.00
que adoptan diferentes tasas de reacción.
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masa ﬁnal teórica (MZAMS y Mwd) deducida de los modelos calculados para esta tesis, en con-
junto con los valores centrales de las abundancias de 16O y 12C y las edades al llegar a ﬁnales
de la quema central de helio (tHe) para las tasas de reacción inferior y superior (Kl y Kh res-
pectivamente) adoptadas del trabajo de Kunz et al. (2002) e indicadas con un supraíndice l o
h respectivamente. Además se incluyen los valores correspondientes a las masas de las envol-
turas de hidrógeno (log(MH/Mwd)) derivadas de los cálculos consistentes de evolución estelar.
Los modelos de menor masa que adoptan la tasa Kh están caracterizados por edades mayores
al alcanzar las etapas ﬁnales de la quema de helio. Por el contrario, en aquellos modelos con
MZAMS > 3 M¤, donde la temperatura desarrollada en el interior de la estrella favorece la
producción de 12C, las diferencias en las edades son menores debido a que la reacción 12C + α
no es tan relevante. Este hecho puede corroborarse observando la ﬁgura 4.1 donde se exhiben
los valores esperados en la abundancia central de oxígeno a ﬁnales de la quema central de helio
en función de la masa inicial del progenitor. Tanto los valores arrojados por las tasas de reac-
ción de Kunz et al. (2002), así cómo también los obtenidos a partir de un valor estándar de la
tasa de reacción de Nacre, proporcionadas por el trabajo de Renedo et al. (2010) muestran una
dependencia similar en función de la masa inicial. Para las tres funciones puede observarse un
crecimiento en la abundancia central hasta valores de MZAMS/M¤ ∼ 2.25, donde se observa un
pico bien deﬁnido y a partir de allí un decrecimiento casi monótono. Esta tendencia reﬂeja la
dependencia de la eﬁciencia de la tasa de reacción 12C(α, γ)16O con la temperatura.
En la ﬁgura 4.2 mostramos los diferentes caminos evolutivos en el diagrama HR para modelos
que adoptan diferentes tasas para la reacción 12C(α, γ)16O (utilizando dos tasas extremas Kh y
Kl) durante la quema central de helio, para un estrella progenitora de 5M¤. La escala de colores
indica la evolución del porcentaje de helio central. Cuando la abundancia de helio cae a un 60%,
se ha generado el carbono suﬁciente como para que opere la reacción 12C + α y es allí donde
el camino evolutivo se ve alterado, siendo el modelo que adopta la tasa superior el que muestra
una luminosidad levemente mayor. Luego de agotado el helio central, no aparecen diferencias
apreciables en el camino evolutivo.
Finalmente en la tabla 4.2, se muestran los valores de los parámetros más importantes de
las secuencias utilizadas para el estudio del impacto de las incertezas durante la evolución del
progenitor de la enana blanca durante la fase TP-AGB, modelos caracterizados por Z =0.001
y Y =0.247. Las pequeñas diferencias encontradas en el valor de la masa estelar son debidas
al crecimiento de la parte más externa del núcleo de carbono oxígeno durante la evolución en
la fase TP-AGB. Como es de esperar, aquellos modelos que experimentan tres pulsos térmicos
(3TP) tienen masas ﬁnales levemente superiores que aquellos que abandonan la fase AGB previo
al primer pulso térmico (0TP). Si bien la diferencia en el valor de las masas ﬁnales de los
modelos 0TP y 3TP es prácticamente constante para masas iniciales < 2M¤, se observa que esta
disminuye para modelos con MZAMS ≥ 2M¤.
Por otro lado, en lo que respecta al estudio de las poblaciones enriquecidas en helio, se tuvieron
en cuenta dos tipos de composición química inicial, ambas con una abundancia enriquecida en
helio Y =0.40: la primera caracterizada por Z =0.001 y la segunda con una metalicidad menor
Z =0.0005. Este tipo de abundancias químicas iniciales son características de cúmulos globulares
tales como ω Centauri y NGC 2808 (D’Antona et al., 2005; Joo and Lee, 2013; Milone et al.,
2012; Norris, 2004; Tailo et al., 2016). Los valores de la masa ﬁnal, así como el camino evolutivo
seguido por cada progenitor se mostrarán en el capítulo 7.
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Figura 4.2. Diagrama HR para modelos de 5M¤ en
los cuales se adoptaron las tasas de reacción Kh y
Kl. La escala de colores reﬂeja el contenido de helio
central. Cuando la abundancia central de He cae al
60%, la reacción 12C + α toma lugar, siendo el mo-
delo caracterizado por la tasa de reacción Kh el que
muestra una luminosidad levemente mayor.
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4.2. Estructura química interna
La estructura química del interior de las enanas blancas es el reﬂejo de su larga historia
evolutiva. Particularmente, como hemos mencionado, las enanas blancas que utilizamos para la
investigación de las propiedades pulsacionales son aquellas que poseen un núcleo de carbono-
oxígeno con una envoltura pura de hidrógeno. En la ﬁgura 4.3 mostramos la estructura química
interna esperada en un modelo representativo a altas temperaturas efectivas Teff ∼ 105 K. El
perﬁl químico responde a un modelo de enana blanca previo a que actúen los procesos de difusión,
asentamiento gravitacional y rehomogenización por inestabilidades de Raleight-Taylor (linea ﬁna
de trazo y punto). En conjunto se incluye la estructura química para un modelo de estrella DA
en el estadio de ZZ Ceti, Teff ∼ 12,000 K (linea gruesa de trazo). En el eje-Y mostramos las
abundancias para los elementos más ricos (H-He-C-O) mientras que en el eje-X graﬁcamos la
coordenada log(1−Mr/M¤). La elección particular de esta coordenada (en lugar de la habitual
Mr), permite tener una visión más ampliﬁcada de la parte más externa de la estrella que, de otra
forma, quedaría invisible en este tipo de gráﬁcos. El perﬁl químico de las regiones más externas
del núcleo en nuestros modelos de enanas blancas se forma por episodios de procesos de mezcla
convectiva y combustión nuclear en una cáscara durante la etapa de TP-AGB. No obstante, esta
región del perﬁl químico es fuertemente modiﬁcada debido a los procesos de difusión química.
Los procesos de difusión y asentamiento gravitacional son más eﬁcientes con masas estelares
mayores pudiendo erosionar la región “intershell” casi completamente al momento que el modelo
alcanza el estadío de ZZ Ceti. En la ﬁgura podemos distinguir ciertas características estructurales
muy importantes: tres transiciones químicas (C/O, He/C/O y He/H); un núcleo de carbono-
oxígeno; una región “intershell” rica en C-He (solo presente en modelos que experimentan pulsos
térmicos); una región de helio puro (“buﬀer” de helio) y una envoltura de hidrógeno puro. Estas
características son el resultado del estado avanzado de la evolución al llegar a la etapa de ZZ
Ceti, donde los procesos de difusión han actuado notablemente dando lugar a la formación de una
envoltura pura de hidrógeno. En la parte más interior de la estrella, podemos observar un perﬁl
plano de las abundancias de carbono y oxígeno, el cual es el resultado de la convección durante
la quema central de helio. Además la rehomogenización por inestabilidades de Rayleigh-Taylor
suaviza los picos de los perﬁles químicos encontrados en los modelos de pre-enana blanca. En la
parte más exterior del núcleo, particularmente el perﬁl decreciente de la abundancia de oxígeno,
es un indicador de los procesos de quema en capa de helio post quema central de helio. Este
decrecimiento en el perﬁl de oxígeno es debido a que en la capa que quema helio la temperatura
es más alta y cómo la reacción 3α tiene una dependencia muy fuerte con la temperatura (Ô ∼ T 40),
esta domina por sobre la reacción 12C + α. La forma escalonada de los perﬁles químicos en el
borde del núcleo son el resultado de la inclusión de procesos de mezcla extra (“overshooting”)
durante la quema central de helio. La ubicación de las transiciones químicas C/O y He/C/O
tiene una fuerte dependencia con tres factores: la inclusión de “overshooting” durante la quema
central de helio, la tasa de reacción para 12C + α adoptada y la cantidad de pulsos térmicos
experimentados por el progenitor de la enana blanca. Esto es un aspecto crítico al analizar las
propiedades pulsacionales de los modelos debido a que los modos de pulsación y, en consecuencia,
sus períodos son muy sensibles tanto a la forma de los perﬁles químicos como a la ubicación y
espesor de cada transición química.
De acuerdo a nuestros cálculos evolutivos y, en concordancia con los resultados de Althaus
et al. (2010a), la masa de la envoltura de hidrógeno máxima esperada en enanas blancas depende
de la masa estelar, pudiendo variar entre MH ∼ 10−3/10−4 − 10−6 Mwd. En este trabajo de
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Figura 4.3. Perﬁles químicos para los elementos más
abundantes de un modelo de enana blanca al comien-
zo de la fase de enfriamiento (linea ﬁna de trazo y
punto) y en etapa de evolución avanzada, donde los
procesos de difusión y asentamiento gravitacional han
actuado notoriamente (linea gruesa de trazo).
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tesis, como complemento, decidimos variar también el espesor de la envoltura de hidrógeno. El
hecho de que la enana blanca pudiera experimentar un pulso térmico tardío momentos después
de abandonar la etapa AGB con la consecuente reducción de la masa de la envoltura de hidrógeno
en conjunto con resultados previos (por ejemplo Romero et al., 2012) nos hacen pensar que la
envoltura de hidrógeno de estrellas DA depende de su historia evolutiva. Estos son fundamentos
suﬁcientes para realizar tal exploración. Además, en este sentido, Tremblay and Bergeron (2008)
mostraron que el incremento en el cociente de enanas blancas DB a DA puede ser comprendido si
las enanas blancas DA con temperaturas efectivas por encima de los 10,000 K, poseen un amplio
abanico de espesores de envolturas de H.
El procedimiento mediante el cual generamos las nuevas envolturas de hidrógeno es muy sim-
ple. Para cada secuencia calculada, obtenemos un valor canónico1 de la envoltura de hidrógeno.
A partir de estas secuencias con valores canónicos de MH , generamos artiﬁcialmente secuencias
con envolturas más delgadas reemplazando, en la base de la envoltura de H, hidrógeno por helio.
Este mecanismo se realiza al comienzo de la curva de enfriamiento de la enana blanca, de forma
tal que los procesos transitorios que pudiesen ocurrir ﬁnalizan mucho antes de que el modelo
alcance la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti. Luego de este procedimiento se habilitaron los
procesos de difusión que actúan mientras el modelo se enfría, suavizando los perﬁles químicos.
En la tabla 4.2 se listan dos valores de la masa de la envoltura de hidrógeno para una misma
masa inicial, de acuerdo a si la secuencia abandona la AGB previo al primer pulso térmico (0TP)
o si experimenta tres pulsos térmicos (3TP). Adicionalmente, para cada conjunto de secuencias
hemos considerado modelos con envolturas más delgadas: log(MH/Mwd) ∼ 4.25, 4.83, 5.33, 6.33,
7.34, 8.33, 9.26. En el panel superior de la ﬁgura 4.4 mostramos el perﬁl químico interno de una
estrella enana blanca de masa ∼ 0.6M¤ en conjunto con las distintas envolturas consideradas para
tal secuencia, mientras que en el panel inferior mostramos el valor del logaritmo del cuadrado de la
frecuencia de Brunt-Väsälä correspondiente a cada modelo. A grandes rasgos, por cada secuencia
evolutiva se tuvieron en cuenta entre 6 y 8 espesores distintos de la envoltura de hidrógeno. Es
decir que, cada secuencia que llega desde la ZAMS a la fase de pre-enana blanca (típicamente a
una temperatura efectiva de 2× 105K), es luego subdividida en seis (u ocho) subsecuencias con
envolturas más delgadas.
1Aquellos valores obtenidos consistentemente a partir de los cálculos evolutivos detallados.
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Figura 4.4. En el panel superior mostramos los ele-
mentos más abundantes para un modelo de enana
blanca de masa ∼ 0.6M¤, en la etapa de ZZ Ceti
(∼ 12, 000 K) en conjunto con los diferentes espe-
sores de la envoltura de hidrógeno considerados en
esta tesis. En el panel inferior mostramos el logarit-
mo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-Väisälä,
correspondiente a cada modelo. Se puede apreciar la
correspondencia entre las distintas regiones de tran-
sición química en el panel superior con los “bumps”
encontrados en el valor de la frecuencia.
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Capítulo 5
Impacto sobre la estructura química
y propiedades pulsacionales
En este capítulo exhibimos los resultados obtenidos del análisis del impacto sobre los es-
pectros de períodos esperados en estrellas ZZ Ceti, debido a las incertezas durante la evolución
del progenitor de la estrella enana blanca. Los resultados presentados en esta sección han sido
publicados en el trabajo “Asteroseismology of ZZ Ceti stars with fully evolutionary white dwarf
models I. The impact of the uncertainties from prior evolution on the period spectrum” en la
revista Astronomy & Astrophysics (2017, A&A, 599, 21).
Repasaremos en primer lugar las distintas incertezas relacionadas con la evolución previa del
progenitor de la enana blanca que afectan la forma ﬁnal de su estructura química. Nos centra-
remos en aquellos procesos que afectan la forma de los perﬁles de carbono/oxígeno de la futura
enana blanca y que no se conocen con exactitud. Especíﬁcamente, estudiaremos aquellas incer-
tezas provenientes de la tasa de reacción 12C(α, γ)16O, la cantidad de “overshooting” adoptada
durante la quema central de He y la cantidad de pulsos térmicos experimentados por los pro-
genitores durante la fase AGB. En particular, la cantidad de pulsos térmicos que experimente
el progenitor de la estrella enana blanca está determinado, entre otras cosas, por la eﬁciencia
(incierta) de pérdida de masa (Karakas and Lattanzio, 2014).
Para describir nuestros resultados hemos considerado modelos “guía” caracterizados por ma-
sas estelares Mwd =0.548M¤ y 0.837M¤, con envolturas de hidrógeno MH ∼ 4 × 10−6Mwd y
temperaturas efectivas correspondientes a la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti, Teﬀ ∼ 12,000
K. Nuestra elección del valor de las masas intenta reﬂejar el comportamiento de las diferencias en
los períodos de acuerdo a la masa estelar adoptada. Recordemos que los procesos de difusión que
actúan a lo largo de la curva de enfriamiento de la enana blanca, juegan un papel preponderante,
suavizando los perﬁles químicos más eﬁcientemente para modelos de mayor masa.
Para el análisis sobre el impacto en los períodos hemos considerado aquellos modos de pul-
sación caracterizados por ü = 1, aunque se espera un comportamiento similar si se consideran
modos con ü = 2.
5.1. Pulsos térmicos durante la AGB
Durante la fase de AGB temprana, la luminosidad de la estrella es proporcionada por las
capas de quema de H y He que se han establecido en la base de la envoltura de hidrógeno y
75
5. Impacto sobre la estructura química y propiedades pulsacionales
en la base del "buﬀer"de helio, respectivamente. En este estadío, la estructura de las estrellas es
similar independientemente de la masa. En la ﬁgura 5.1 mostramos los perﬁles químicos de los
elementos más abundantes de un modelo de estrella de MZAMS =2.0M¤ en dos momentos de su
evolución en la fase AGB: previo al primer pulso térmico (línea roja) y hacia ﬁnales del tercer
pulso térmico (línea negra de trazos). Allí podemos distinguir un núcleo de carbono-oxígeno,
producto de la fase de quema central de He, que se encuentra en estado degenerado rodeado
por una capa de quema de helio y una capa de quema de hidrógeno en la base de la envoltura
convectiva. La degeneración del núcleo de C/O impide que ocurra la quema de carbono en el
centro de la estrella; esta condición implica que existe un límite para la masa de estrellas AGB,
de unas ∼ 8-10 M¤.
La evolución en la fase TP-AGB puede distinguirse en el diagrama HR por sus grandes
variaciones en la luminosidad, como se observa en la ﬁgura 5.2. Durante esta fase la estrella está
sujeta no solo a grandes cambios en sus parámetros superﬁciales, si no que la ocurrencia de los
pulsos térmicos también deja su huella en la estructura química. En particular, durante el pico
del "ﬂash"de helio se libera una gran cantidad de energía, producto del cual se desarrolla una
zona convectiva entre las capas de quema de helio e hidrógeno. Este evento convectivo mezcla
material producto de la quema de helio (carbono y un poco de oxígeno) en la región que se
encuentra por encima de la base de la capa de helio. Esta es la llamada región “intershell”. El
tamaño de esta región depende de cuántos pulsos térmicos experimente el modelo, haciéndose
más angosta a medida que evoluciona.
Luego de una expansión, las capas más externas se enfrían, por lo que momentáneamente la
quema de hidrógeno en capa se apaga. La luminosidad de la estrella disminuye ya que la energía
proveniente de la capa de quema de helio es usada para expandir el material ubicado por encima
(Iben, 1975). Al cabo de unas decenas de años, la capa de quema de helio comienza a enfriarse.
Seguido a esto, las capas más externas se contraen, elevando la temperatura lo suﬁciente como
para que la quema de hidrógeno en capa comience otra vez. En este momento comienza el período
interpulso que dura aproximadamente 105 años antes de que la capa de helio vuelva a encenderse
y la estrella atraviese otro pulso térmico (ver ﬁgura 5.3). Durante los pulsos térmicos, el "ﬂash"de
helio alcanza luminosidades muy por encima de 105 L¤, mientras que en los períodos interpulso
la luminosidad total de la estrella está proporcionada por la quema de hidrógeno en capa.
El tiempo que la estrella pasa en la fase TP-AGB y, en consecuencia, la cantidad de pulsos
térmicos que pueda experimentar está sujeto a varios factores:
pérdida de masa,
metalicidad inicial,
episodios de mezcla extra más allá de la zona convectiva,
entre otros. Como hemos remarcado en capítulos anteriores, la estructura química interna de-
pende fuertemente de si la estrella atraviesa la fase TP-AGB y de la cantidad de pulsos térmicos
experimentados. Aunque la fase TP-AGB es esperada para la mayor parte de los progenitores de
estrellas enanas blancas, no se descarta que la estructura de alguna de estas estrellas resulte de
progenitores que hayan evitado esta fase. Por ejemplo, es sabido que aquellas estrellas de masa
baja que queman helio en su núcleo y que poseen una envoltura muy ﬁna de hidrógeno, se sitúan
en la rama horizontal extrema. Se espera que estas estrellas evolucionen directamente a la fase
de las enanas blancas, evitando la AGB. Estas estrellas son llamadas estrellas AGB-manqué y
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Figura 5.1. Perﬁl químico para los elementos más
abundantes para una estrella progenitora de masa 2.0
M¤ en la etapa AGB, previo al primer pulso térmico
(línea roja) y hacia ﬁnales del tercer pulso térmico
(línea punteada negra)
Post-Early AGB (Greggio and Renzini, 1990). En este sentido, evidencia observacional reciente
sugiere que la mayoría de las estrellas ricas en helio del cúmulo globular NGC2808 no alcanzan
la fase AGB, evolucionando directamente a la fase de enana blanca directamente después de la
quema central de helio (Marino et al., 2017). Adicionalmente, procesos de transferencia de masa
por interacción binaria o eyección de la envoltura mediante la ingestión de un planeta pueden
ser las causas de una evolución sin fase TP-AGB.
En vista de estas consideraciones, no puede descartarse que una fracción de la actual población
de enanas blancas haya evolucionado de progenitores que evitaron la fase TP-AGB. En este caso,
esperamos que haya diferencias en la estructura química de las capas más exteriores del núcleo
de carbono-oxígeno dependiendo de si la estrella progenitora ha evolucionado a través de la fase
de pulsos térmicos o no. Estas diferencias en la estructura química tendrán consecuencias en las
propiedades pulsacionales esperadas de las estrellas enanas blancas pulsantes.
En este sentido, para cuantiﬁcar el impacto de los pulsos térmicos sobre las propiedades
pulsacionales de las estrellas ZZ Ceti, nos hemos propuesto explorar las propiedades pulsacionales
de estrellas ZZ Ceti provenientes de progenitores que experimentan distinta cantidad de pulsos
térmicos. Particularmente hemos forzado a los modelos a abandonar la AGB en tres diferentes
estadíos: previo al comienzo del primer pulso térmico, hacia ﬁnales del tercero y hacia ﬁnales del
décimo pulso térmico (modelos 0, 3 y 10 TP).
De la ﬁgura 5.1 podemos distinguir dos grandes diferencias en la estructura química inducida
por la ocurrencia de pulsos térmicos. La primera es el cambio en la ubicación de la transición
química O/C/He, situada originalmente enMr/Mõ ∼ 0.53. Durante esta etapa la capa de quema
de He va moviéndose hacia capas exteriores a medida que la estrella evoluciona. Las temperaturas
77
5. Impacto sobre la estructura química y propiedades pulsacionales
 2
 2.5
 3
 3.5
 4
 4.5
 3.6 3.7 3.8 3.9 4 4.1 4.2
lo
g 1
0(
L)
log10(Teﬀ)
Figura 5.2. Diagrama HR para una estrella de masa
intermedia, desde la ZAMS hasta la fase de pulsos
térmicos. El recuadro muestra una ampliación de la
región de la secuencia evolutiva durante la etapa de
pulsos térmicos.
en la base del "buﬀer"de helio (donde ocurre la quema nuclear) son lo suﬁcientemente altas como
para convertir He en C y en menor medida C en O. En consecuencia, el tamaño del núcleo aumenta
y la transición química O/C/He se ubica progresivamente cada vez más hacia el exterior. También
se observa la formación del “intershell” en Mr/M¤ ∼ 0.56, producido por el episodio convectivo
durante el pico del "ﬂash"de helio, el cual draga carbono desde el interior mezclándolo con el
"buﬀer"de helio puro.
En la ﬁgura 5.4 mostramos los perﬁles químicos internos y el logaritmo del cuadrado de la
frecuencia de Brunt-Väisälä en términos de la fracción de masa (log(q) = log(1− MrMwd )), cuando
la estrella ha alcanzado la etapa de enana blanca. En particular, se consideran dos modelos
de enana blanca con masa Mwd/M¤ =0.548, 0.837 (paneles (a) y (b) respectivamente) en la
banda de inestabilidad de las ZZ Ceti a ∼ 12,000 K. Nuestros modelos de enanas blancas están
caracterizados por tres transiciones químicas desde el centro hasta la superﬁcie: una interfaz
química de carbono y oxígeno, una estructura química de doble capa que incluye He, C y O
y ﬁnalmente una interfaz de He/H. La existencia de estas tres zonas de transición inducen
cambios en la forma de la frecuencia de Brunt-Väisälä que afectan fuertemente la estructura
del espectro de pulsación de la estrella y particularmente las propiedades de atrapamiento de
modos (Bradley, 1996; Brassard et al., 1992a; Córsico et al., 2002a). Estas transiciones químicas
juegan un rol crucial en cuanto a la propagación de modos, actuando como ﬁltros que permiten
amplitudes apreciables de las autofunciones (y de esta forma, altas energías de oscilación) solo en
regiones especíﬁcas delimitadas por alguna de las transiciones químicas y la superﬁcie, o bien una
transición química y el centro de la estrella. Las diferencias en la estructura química encontradas
en estas zonas de transición, debido a las incertezas en la evolución previa, son muy importantes
para entender las diferencias exhibidas en el espectro de períodos teóricos.
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Figura 5.3. Luminosidad de la estrella durante la
etapa de pulsos térmicos, en función de la edad (eje-
X). El gráﬁco muestra la luminosidad (eje-Y) debido
a quema de helio en capa (línea verde) y a la quema
de hidrógeno en capa (línea violeta).
En términos generales, para estrellas de baja masa se espera que los pulsos térmicos intro-
duzcan diferencias apreciables en la estructura química de las estrellas ZZ Ceti. Esto se debe a
que los procesos de difusión química no son muy eﬁcientes para modiﬁcar el perﬁl químico creado
durante los pulsos térmicos. Por otra parte, no se espera la ocurrencia de una gran cantidad de
pulsos térmicos, por lo que considerar hasta diez eventos abarca satisfactoriamente el alcance de
esta investigación. Por el contrario, para los modelos más masivos los procesos de difusión que
actúan durante la evolución de la enana blanca son muy eﬁcientes. De esta forma, estos procesos
erosionan fuertemente la región “intershell” (Althaus et al., 2010a) de modo que no se esperan
mayores incertezas atribuidas a la ocurrencia de pulsos térmicos. En efecto, los modelos masivos
no presentan grandes cambios en la estructura química al alcanzar la banda de inestabilidad de
las ZZ Ceti debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos durante la evolución del progenitor.
En la ﬁgura 5.5 mostramos el perﬁl químico aislado del helio de los modelos 0, 3 y 10 TP para
ambas masas estelares consideradas. La presencia de la región “intershell” es evidente solo para
el modelo de menor masa (panel (a)) donde se observa que si la estrella evoluciona lo suﬁciente
(es decir, experimenta más pulsos térmicos), esta región se vuelve cada vez más delgada. En este
último caso, la región “intershell” es suavizada más eﬁcientemente por los procesos de difusión.
Por otro lado, en el modelo más masivo la evidencia de la evolución a través de la TP-AGB se
traduce solo en una leve traslación de la posición de la transición química.
Volviendo a la ﬁgura 5.4 podemos observar la correspondencia entre la variaciones en la
estructura química con el impacto sobre la frecuencia de Brunt-Väisälä (paneles inferiores). En
concordancia con el mayor impacto sobre la estructura del modelo de menor masa debido a la
ocurrencia de los pulsos térmicos, podemos observar que el valor de la frecuencia es fuertemente
modiﬁcado para tal modelo. En particular, el valor de la frecuencia se ve mayormente modiﬁcado
por dos sucesos: el cambio en la posición de la transición química triple O/C/He que se desplaza
en el rango −log(q) ∼ 1.1-1.3 producto de la capa de quema de helio que se mueve en dirección
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Figura 5.4. Paneles superiores: distribución de
abundancias internas de O, C y He en términos de
la fracción de masa para los modelos de enanas blan-
cas en la etapa de ZZ Ceti, Teﬀ ∼ 12 000 K. 0TP
corresponde al modelo que abandona la AGB previo
al primer pulso térmico (línea punteada roja) mien-
tras que 3TP reﬁere al modelo que abandona la AGB
hacia ﬁnales del tercer pulso térmico (línea negra só-
lida).
a la superﬁcie y, en menor medida, por la aparición de la región “intershell” en −log(q) ∼ 1.8
debido al evento convectivo durante el “ﬂash” de helio.
Por otra parte, si bien los modelos de ambas masas consideradas experimentan los mismos
procesos físicos, es evidente que la frecuencia de Brunt-Väisälä se ve menos afectada para el mo-
delo más masivo. Esto se debe a dos características importantes: la primera está relacionada con
la ausencia de la región “intershell” como comentamos previamente; la segunda está relacionada
con la ubicación de la región de transición química núcleo-He. Es importante notar que si bien
durante la evolución en la fase AGB las cenizas de la quema de helio en capa aumentan el valor
de la masa del núcleo, este aumento se hace de forma diferenciada dependiendo de la masa del
progenitor. En este sentido, en la ﬁgura 5.6 mostramos la evolución de la masa del núcleo libre de
hidrógeno (HFC)1 en función de la cantidad de pulsos térmicos experimentados por progenitores
de masaMZAMS/M¤ =0.85, 1.50, 2.25. Para poder apreciar mejor las pendientes del crecimiento
del HFC, situamos el origen de todas las curvas en un mismo punto (0.525) y en paréntesis el
valor a ser sumado para obtener el valor real de la masa del HFC. Como mostramos allí, las pen-
dientes de crecimiento de la masa del HFC disminuyen a medida que se consideran modelos más
masivos. En este sentido, el cambio en la ubicación de la transición química núcleo-He responde
de acuerdo al crecimiento del HFC y en consecuencia es de mayor relevancia para el modelo de
menor masa considerado en este trabajo.
El impacto sobre el espectro de períodos puede observarse en la ﬁgura 5.7. Allí se exhibe el
impacto de la cantidad de pulsos térmicos sobre el espectro de períodos teóricos (eje-Y) para cada
1La masa del núcleo libre de hidrógeno es una medida del tamaño de la futura enana blanca.
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modo de pulsación de orden radial ﬁjo (eje-X). En este trabajo hemos cuantiﬁcado el impacto
sobre los períodos como la simple diferencia del valor del período para cada orden radial k. En
particular en nuestro análisis hemos tomado como referencia los períodos provenientes del modelo
3TP por lo que las diferencias corresponden a P 0TPk − P 3TPk (línea sólida con círculos llenos) y
P 10TPk − P 3TPk (línea punteada con círculos vacíos), para el mismo orden radial k.
(a) (b)
Figura 5.5. Abundancia interna de He en términos
de la masa exterior para modelos en la etapa de ZZ
Ceti para los cuales el progenitor abandona la AGB
previo al primer pulso térmico o experimenta tres o
diez pulsos térmicos (modelos 0, 3 y 10TP respecti-
vamente).
Claramente, y de acuerdo a lo expuesto en párrafos previos, el impacto sobre los modos pul-
sacionales es mayor para los modelos de baja masa. Particularmente en este caso, las diferencias
en los períodos pueden alcanzar hasta 22 s para ciertos modos especíﬁcos. Los modos de bajo
orden radial son aquellos que muestran mayor variación porcentual en los períodos (∆Pk/Pk),
aunque al momento de hacer los ajustes astrosismológicos, capítulo 6, la cantidad de interés es
la variación absoluta (|∆Pk| = |P obsk − Pmodelok |). Por otro lado, no es sorprendente entonces
encontrar que, para el modelo masivo, las diferencias en los períodos para orden radial ﬁjo sean
menores. De hecho, como los procesos de difusión son más eﬁcientes, las posibles diferencias en
la estructura química desarrolladas durante la etapa AGB han sido casi completamente elimi-
nadas al llegar al estadío de ZZ Ceti. De la ﬁgura 5.7(b), podemos observar que para caso más
desfavorable, ciertos modos pueden mostrar variaciones de hasta ∼ 8 s, siendo el promedio de
variación ∼ 2-3 s.
5.2. Overshooting durante la quema central de helio
Otro de los procesos que no se conoce con total certeza y que afecta la estructura ﬁnal del
núcleo de carbono-oxígeno de las ZZ Ceti, está relacionado con la ocurrencia de “overshooting”.
El tamaño preciso del núcleo convectivo y de las regiones de mezcla es, en la actualidad, una de
las mayores incertezas que afectan los cálculos de la estructura y evolución estelar. Particular-
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Figura 5.6. Esquema del crecimiento de la masa del
núcleo libre de hidrógeno (HFC) durante los prime-
ros pulsos térmicos. Para una mejor apreciación de
las pendientes de las curvas, situamos el origen en el
mismo punto.
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(a) (b)
Figura 5.7. Diferencias en los períodos teóricos co-
rrespondientes a modelos de enanas blancas prove-
nientes de la evolución de progenitores que experi-
mentan diferente número de pulsos térmicos.
mente la cantidad de “overshooting” considerado durante la quema central de helio no se conoce
completamente y afecta fuertemente los perﬁles químicos internos, la masa del núcleo convectivo
y la estratiﬁcación de temperatura.
Si bien existen indicios de que una cierta cantidad de “overshooting” debería ocurrir en el
núcleo convectivo durante la quema central de helio, no se sabe con certeza en qué cantidad
debería suceder (para más detalles sobre este tópico, ir a la sección 3.2). Es por eso que en
este capítulo nos centraremos en medir el impacto de la ocurrencia de “overshooting” a partir
de considerar dos escenarios distintos: uno en el que se adopta un parámetro de “overshooting”
estándar con f =0.016 y otro escenario extremo en el que se suprime por completo este fenómeno
(modelos 3TP y 3TPNoOV respectivamente). Ambos modelos experimentan tres pulsos térmicos
y luego evolucionan a la fase de enana blanca. Las diferencias en la estructura química son
puramente debidas a la cantidad de “overshooting” adoptado.
En la ﬁgura 5.8 se exhiben los perﬁles químicos internos de los modelos estudiados que tienen
en cuenta “overshooting” estándar (línea llena negra) y el modelo en el cual suprimimos el
“overshooting” (línea a trazo azul). Tres diferencias principales en la estructura química emergen
de este escenario. La primera está relacionada con la mayor abundancia central de oxígeno en
aquellos modelos que incluyen “overshooting”. Esto se debe a que un parámetro de “overshooting”
mayor deriva en una mayor ingestión de helio fresco el cual, en una zona rica en 12C, favorece la
producción de 16O. En nuestros modelos la abundancia fraccional de oxígeno aumenta de 0.641
a 0.704 y de 0.565 a 0.627 para los modelos de Mwd/M¤ =0.548, 0.837 respectivamente. Pese
a ser una de los principales efectos sobre la estructura del núcleo de la futura enanas blanca, el
cambio en el valor de la abundancia interna (perﬁles planos) de 16O y, en consecuencia del 12C, no
afectan el perﬁl de la frecuencia de Brunt-Väisälä, como puede observarse en los paneles inferiores
de la ﬁgura 5.8. Otro de los cambios estructurales derivados de la inclusión de “overshooting”
durante la quema central de helio y que persisten al alcanzar la etapa de ZZ Ceti, está relacionado
con la producción de perﬁles químicos escalonados en la parte exterior del núcleo. Estos perﬁles
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(a) (b)
Figura 5.8. Perﬁles químicos asociados a modelos de
estrellas enanas blancas provenientes de progenitores
en los que durante la fase de quema central de helio se
tiene en cuenta un “overshooting” estándar (modelos
3TP) y otro en el cual se suprime este efecto (modelos
3TPNoOV).
escalonados, situados en ∼ −log(1−Mr/Mõ) ∼ 0.4, no se encuentran presentes cuando se inhibe
el “overshooting” y constituyen la principal causa de las diferencias encontradas en el valor
esperado en la frecuencia teórica de Brunt-Väisälä. Finalmente, las diferencias inducidas en las
regiones de transición no constituyen una fuente apreciable de variación de la frecuencia de
Brunt-Väisälä, de hecho se observa que la posición de las zonas de transición química cambian
pero muy levemente.
Finalmente, en la ﬁgura 5.9, exhibimos el impacto de la inclusión de “overshooting” sobre
el espectro de períodos pulsacionales. Las variaciones en los períodos a orden radial ﬁjo son en
promedio menores que las introducidas por las incertezas en los pulsos térmicos, alcanzando
un máximo de 18 s para el modo de orden radial k = 3 (ﬁgura 5.9(b)). Además podemos
distinguir que, a grandes rasgos, el impacto de la inclusión de “overshooting” es insensible a
la masa del modelo. Como mencionamos al comienzo de esta sección, este análisis corresponde
a un caso extremo en donde se inhibe el “overshooting” durante la quema central de helio.
Si bien la extensión del núcleo convectivo durante la quema central de helio no es conocida con
precisión, existen indicios basados en argumentos físicos e inferencias astrosismológicas a favor de
la ocurrencia de “overshooting”, por lo que consideramos que nuestra suposición de no ocurrencia
de “overshooting” constituye un escenario límite.
5.3. Impacto de la tasa de reacción 12C(α, γ)16O
La última incerteza a estudiar está relacionada con la tasa de la captura radiativa 12C + α.
Estudios recientes como los de Fields et al. (2016), así como también trabajos previos (Salaris
et al., 2010) han hecho hincapié en la importancia que implica una determinación certera de las
incertezas reales en nuestro conocimiento de esta reacción sobre los modelos evolutivos. Ambos
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(a) (b)
Figura 5.9. Diferencias en el espectro de períodos
teórico provenientes de modelos de enana blanca re-
sultantes de la evolución de progenitores en los cua-
les se adoptaron diferentes parámetros de “overshoo-
ting” durante la quema central de helio.
trabajos muestran que las incertezas en la tasa para la reacción son una de las fuentes más
importantes de errores sobre la edad de enfriamiento de la enana blanca, así cómo también masa
y abundancias centrales de oxígeno y carbono.
Para poder determinar el impacto de esta incerteza tanto en la estructura química como en el
espectro de períodos pulsacionales, nos hemos propuesto computar secuencias evolutivas en donde
variamos la tasa de reacción durante la quema central de He de los progenitores. Particularmente
hemos considerado dos valores diferentes para la tasa de reacción: un valor extremo superior y un
valor extremo inferior que abarcan las posibles variaciones de la tasa de reacción (modelos Kh y
Kl respectivamente, tomados del trabajo de Kunz et al., 2002). Además se consideraron modelos
de enanas blancas caracterizados por un valor estándar para la tasa de reacción (Angulo et al.,
1999, modelos Nacre). La elección de los valores extremos en la tasa de reacción, nos permite
considerar el rango de variación posible de los perﬁles químicos de carbono/oxígeno y helio de
la enana blanca. Una vez ﬁnalizada la quema central de He, se siguió la evolución hasta que los
modelos experimentaron algunos pulsos térmicos en la TP-AGB y luego evolucionaron por la
fase de enfriamiento de las enanas blancas, hasta alcanzar la banda de inestabilidad de las ZZ
Ceti.
En la ﬁgura 5.10 exhibimos el cociente entre los valores extremos de las tasas de Kunz et al.
(2002) y el valor recomendado provisto por Angulo et al. (1999) en función de la temperatura en
millones de grados Kelvin. Durante la quema central de helio las temperaturas son del orden T ∼
2×108 K (región gris). Allí los cocientes respectivos de las tasas de reacción son aproximadamente
éσKlê/éσKNacreê ∼ 0.55 y éσKhê/éσKNacreê/ ∼ 1.1.
Las correspondientes estructuras químicas de los modelos de masa 0.548 M¤ y 0.837 M¤
inducidas por cada una de las tasas de reacción adoptadas son exhibidas en la ﬁgura 5.11. Los
perﬁles químicos presentados corresponden a modelos evolucionados hasta la etapa de ZZ Ceti.
En acuerdo con los valores encontrados para los cocientes éσiê/éσNacreê las estructuras químicas
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Figura 5.10. Cociente entre las tasas de reacción
extremas superior e inferior para 12C + α obtenidas
del trabajo de Kunz et al. (2002) (Kh y Kh respecti-
vamente) respecto a la tasa estándar del trabajo de
Angulo et al. (1999), curvas verde y violeta respecti-
vamente.
asociadas a las tasas de reacción Kh y Nacre muestran similitudes entre sí. El cambio en la forma
del perﬁl químico de 16O inducido por la eﬁciencia de la reacción 12C+α, tiene como consecuencia
importantes cambios estructurales tanto en el valor de las abundancias como en las regiones de
transición química y en la forma de los perﬁles en el borde del núcleo. Particularmente son estos
dos últimos atributos los encargados de modiﬁcar el perﬁl de la frecuencia de Brunt-Väisälä como
se muestra en los paneles inferiores de la ﬁgura 5.11.
En el estudio previo donde analizamos el impacto de la ocurrencia de “overshooting” durante
la quema central de helio, las diferencias encontradas en las abundancias centrales de 16O (perﬁles
planos) no modiﬁcan el valor de la frecuencia de Brunt-Väisälä en esa región. Esto se debe a
que la contribución del término B a la frecuencia N proviene de los gradientes químicos (ver
ecuación (1.6)). Las diferencias inducidas sobre el espectro de períodos teóricos debido al cambio
en la estructura química, son presentados en la ﬁgura 5.12. La ﬁgura muestra la comparación
(diferencia) en los períodos derivados de los modelos que adoptan diferente tasa de reacción,
comparados para un mismo orden radial. En este caso hemos tomado como referencia los modelos
calculados con la tasa estándar de Nacre y graﬁcamos las diferencias ∆Pk = PKhk −PNacrek (línea
punteada con círculos vacíos) y ∆Pk = PKlk −PNacrek (línea llena con círculos llenos). En general,
aquellos modos de bajo orden radial son los más afectados cuando se toma la tasa de reacción
inferior. Particularmente, cuando consideramos el modelo menos masivo, las diferencias en los
períodos son apreciables tanto para modos de bajo como los de alto orden radial, con diferencias
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máximas que pueden alcanzar los 11 s. Por el contrario, cuando se considera el modelo masivo, los
modos de pulsación de bajo orden radial, k < 23, muestran diferencias pequeñas en los períodos
independientemente de la tasa de reacción adoptada, con diferencias máximas de |∆P | ∼ 5
s. Estas pequeñas diferencias encontradas en los modos de bajo orden radial reﬂejan el suave
comportamiento del perﬁl químico en la parte más externa del núcleo de carbono-oxígeno, para
el caso del modelo más masivo. Pero, por el contrario, vemos que a partir de ordenes radiales
k > 23 las diferencias son más apreciables, pudiendo alcanzar |∆P | ∼ 18 s. Esto evidencia que
algunos de los modos de alto orden radial son sensibles a la estructura química del núcleo. En
este sentido, en la ﬁgura 5.13 mostramos los perﬁles químicos para el 12C y 4He y la función
de peso del modo de oscilación ü = 1, k = 36 para un modelo de alta masa. La función peso
provee una medida de la contribución relativa de las diferentes zonas del modelo a la formación
del período. En la ﬁgura se evidencia que, si bien la mayor contribución del período proviene
de la parte más externa, existe cierta contribución del interior de la estrella y es allí donde se
encuentran las mayores diferencias en la amplitud de la función peso.
(a) (b)
Figura 5.11. Perﬁles químicos internos asociados a
modelos de enana blanca provenientes de la evolución
de progenitores en los que , durante la etapa de que-
ma de helio, se adoptaron las tasas de reacción Kh,
Kl y Nacre.
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Figura 5.12. Diferencias en el espectro de períodos
teóricos entre modelos que adoptan diferentes tasas
de reacción para 12C+ α.
-0.2
 0
 0.2
 0.4
 0.6
 0.8
 1
 0  2  4  6  8  10  12  14
12C
4He
X C
, X
He
, W
F
-log(1-Mr/Mwd)
 0
 0.02
 0.04
 0  0.3  0.6  0.9
Figura 5.13. Perﬁles químicos para 12C y 4He para
las tasas de reacción Kh (línea a trazos) y Kl (línea
llena) en conjunto con los valores de la función peso
(WF, según sus siglas en inglés) en líneas violeta y
verde respectivamente, para el modo de oscilación de
orden radial k = 36 para un modelo de MZAMS =
5 M¤
Capítulo 6
Impacto sobre las determinaciones
astrosismológicas de estrellas ZZ Ceti
En este capítulo analizaremos el impacto de las incertezas estudiadas sobre las determina-
ciones de los parámetros estelares más importantes inferidos a través de la astrosismología. Para
ello, como primer paso, haremos un análisis estadístico aplicada un conjunto de espectros de
períodos generados al azar (“random”) que luego se contrastará con los resultados obtenidos de
aplicar la astrosismología a estrellas ZZ Ceti reales.
Parte de los resultados volcados en este capítulo han sido incluidos en un artículo aceptado
para su publicación en la revista Astronomy & Astrophysics, titulado “Asteroseismology of ZZ
Ceti stars with fully evolutionary white dwarf models. II. The impact of thermal pulses in the
AGB on the asteroseismic inferences.” (De Gerónimo et al. 2017 ). Por otro lado, los resultados
que corresponden a las incertezas ligadas a la tasa de reacción 12C + α están incluidos en un
trabajo que se encuentra en proceso de escritura titulado “Asteroseismology of ZZ Ceti stars
with fully evolutionary white dwarf models. III. The impact of 12C(α, γ)16O reaction rate during
core helium burning on the asteroseismic inferences” próximo a enviarse para su publicación.
6.1. Primera aproximación: astrosismología a estrellas ZZ Ceti
artiﬁciales
En esta primera parte estudiaremos el impacto de las incertezas en la evolución previa sobre
los parámetros estelares básicos derivados de la astrosismología empleando espectros de períodos
sintéticos. Estos espectros de períodos sintéticos han sido generados en los rangos característicos
de los períodos que exhiben las estrellas ZZ Cetis, y nos referiremos a ellos como “estrellas ZZ
Ceti artiﬁciales”. Con esta aproximación es posible dar valores medios en la desviación de los
parámetros estelares, que de otra forma no sería posible.
Cada una de estas estrellas ZZ Ceti artiﬁciales fue deﬁnida como un conjunto de tres pe-
ríodos generados al azar con valores característicos de los períodos de pulsación de las estrellas
ZZ Ceti (Πi ∈ [70 : 1500] segundos) utilizando la herramienta interna de Bash $RANDOM.
$RANDOM devuelve un número entero pseudo-random con periodicidad1 16×((231−1)) lo cual,
para nuestros propósitos, es suﬁciente. Para nuestro análisis estadístico hemos calculado 1000
1Período en el cual la secuencia de números pseudo-random comienza a repetirse.
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conjuntos de tres períodos al azar (es decir, 1000 estrellas artiﬁciales), permitiéndonos obtener un
muestreo amplio. Como paso siguiente, para cada una de estas estrellas artiﬁciales, realizamos el
análisis astrosismológico correspondiente considerando aquellos modelos que tienen en cuenta las
incertezas a estudiar. Una vez realizado el ajuste astrosismológico, se compararon los parámetros
estelares más importantes.
En nuestro análisis hemos tenido en cuenta que las distribuciones de los períodos (y de
las amplitudes) que exhiben las estrellas ZZ Ceti no son uniformes a lo largo de la banda de
inestabilidad. En este sentido, el trabajo realizado por Mukadam et al. (2006) muestra que
existen dos clases bien deﬁnidas de estrellas ZZ Ceti: aquellas caracterizadas por modos de
pulsación con períodos menores que 350 s y amplitudes pequeñas (localizadas en el borde azul
de la banda de inestabilidad) y aquellas con modos de pulsación con períodos mayores que 650
s con mayores amplitudes (localizadas en el borde rojo de la banda de inestabilidad). Motivados
por este patrón encontrado, hemos decidido generar 1000 estrellas artiﬁciales y aplicar los ajustes
astrosismológicos en cada uno de los intervalos de períodos:
95 a 350 segundos (Región I, RI),
350 a 650 segundos (Región II, RII),
650 a 1300 segundos (Región III, RIII).
Los modelos de mejor ajuste se eligen de acuerdo a la función de calidad Castanheira and
Kepler (2008):
φ = φ(Mõ,MH , Teff ) =
1
N
öõõô NØ
i=1
[Πthk −Πobsk ]2AiqN
i=1Ai
(6.1)
buscando aquellos modelos que la minimicen. Esto nos asegura que el modelo seleccionado es
aquel que muestra los períodos más cercanos a la estrella considerada. En nuestro caso, hemos
tomado las amplitudes de nuestras estrellas artiﬁciales como Ai = 1, y reemplazamos Πobs por
Πran (es decir, tomamos a los períodos al azar como los observados).
Si bien la distribución inicial de períodos al azar fue elegida como una distribución uniforme,
es sabido que las estrellas ZZ Ceti muestran un patrón en los períodos exhibidos. Prueba de esto
es la reciente investigación realizada por Clemens et al. (2016) en donde los autores advierten, a
partir de un histograma de los períodos de estrellas ZZ Ceti calientes observadas, la existencia de
diversos agrupamientos de períodos alrededor de ciertos valores especíﬁcos, como puede verse en
la ﬁgura 6.1. Este hecho en principio estaría en desacuerdo con nuestra suposición de distribución
uniforme de períodos usada a la hora de generar las estrellas artiﬁciales. Sin embargo, como
veremos más adelante, al ﬁjar un valor umbral para la función calidad φlim a partir del cual
descartamos aquellos modelos con φ > φlim, se produce un efecto de auto-selección que soluciona
este aparente “defecto”. Para estrellas artiﬁciales con períodos en RI hemos ﬁjado φlim = 6 s
mientras que para aquellas en RII y RIII tomamos φlim = 3 encontrando 153, 293 y 620 modelos
de mejor ajuste respectivamente. La elección de los valores límites para la función calidad se
obtiene de un balance entre lo que consideramos un buen modelo de ajuste (que la diferencia
entre los períodos del modelo y la estrella no sea muy grande) y la cantidad de estrellas que
satisfacen la condición φ < φlim. Es decir, si hacemos muy pequeño el valor φlim pocas estrellas
satisfarán esta condición y no tendremos el muestreo suﬁciente como para hacer un análisis
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Figura 6.1. Histograma de los períodos observados
en estrellas ZZ Ceti de períodos cortos para 75 es-
trellas ZZ Ceti calientes (panel superior) y para 16
estrellas en donde se pudieron identiﬁcar los modos
como ü = 1. Figura tomada del trabajo de Clemens
et al. (2016).
estadístico, mientras que si hacemos muy grande el φlim, los modelos pueden no reproducir del
todo bien los períodos deseados.
En general, cuando se realizan ajustes astrosismológicos sobre estrellas reales, pueden usarse
restricciones “externas” como temperatura efectiva, masa o gravedad superﬁcial para descartar
aquellos modelos que no están de acuerdo con los parámetros observacionales, (ver sección 4.3.1
de Romero et al., 2012). En este primer estudio utilizamos estrellas pulsantes artiﬁciales con
valores de períodos de pulsación generados al azar, sin ninguna suposición previa. Esto impide
que podamos aplicar restricciones “externas” para poder descartar modelos de mejor ajuste, por
lo que los resultados presentados aquí revelan las diferencias entre los modelos de mejor ajuste
que simplemente minimizan el valor de la función de calidad φ.
6.1.1. Impacto sobre los parámetros estelares: Pulsos térmicos
Como vimos previamente en la sección 3.3, existe evidencia diversa de que algunos progeni-
tores de enanas blancas evitan la fase TP-AGB. En este contexto como vimos en el capítulo 5,
si la estrella atraviesa o no la fase TP-AGB es un punto fundamental en la determinación de su
estructura interna y de su espectro de períodos, especialmente para estrellas de masa baja. En
esta sección estudiaremos el impacto de los pulsos térmicos sobre las determinaciones astrosis-
mológicas, preferentemente sobre estrellas de baja masa. Para ello hemos calculado secuencias
evolutivas de estrellas progenitoras de enanas blancas con masas iniciales 0.85 ≤MZAMS/M¤ ≤
2.25 (masas ﬁnales en el rango 0.5349 ≤Mwd/M¤ ≤ 0.6463 ) desde la ZAMS hasta la fase AGB
y luego hasta la etapa de enfriamiento de las estrellas enanas blancas. Durante la evolución en la
fase AGB, mediante un aumento en la tasa de pérdida de masa, hemos forzado a las secuencias
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a abandonar esta fase en dos estadios distintos: previo al primer pulso térmico y hacia ﬁnales
del tercer pulso térmico, generando así los conjuntos de modelos 0TP y 3TP respectivamente.
En estrellas de baja masa no se espera que ocurra una gran cantidad de pulsos térmicos, por
lo que considerar tres eventos es suﬁciente para capturar la esencia de la estructura química
que emerge en la fase TP-AGB. Por el otro lado, para masas estelares mayores sí esperamos
que ocurran mayor cantidad de pulsos, pero como se mostró en el capítulo anterior (ver ﬁgura
5.7(b)) el espectro de períodos esperados en la etapa ZZ Ceti para enanas blancas masivas no está
fuertemente afectado por el número de pulsos térmicos adicionales que experimenta la estrella
progenitora.
Una vez que la secuencia evolutiva del progenitor es forzada a abandonar la TP-AGB, conti-
nuamos su evolución en la fase de post AGB hasta alcanzar el punto en el diagrama HR de mayor
temperatura previo al comienzo de la etapa de enfriamiento. En este punto, se generaron nuevas
secuencias evolutivas con envolturas de hidrógeno más delgadas (ver capítulo 4) permitiendo
variar la masa de la envoltura de hidrógeno desde el valor canónico hasta log(MH/Mwd) ∼ −9.
A partir de este punto, se siguió la evolución de los modelos de estrellas enanas blancas hasta
que alcanzan la banda de inestabilidad de las ZZ Ceti, en donde se calcularon sus respectivas
propiedades pulsacionales. Una vez obtenidos los espectros de períodos teóricos para cada uno
de los modelos, se realizaron los correspondientes ajustes astrosismológicos.
Originalmente los períodos de las estrellas artiﬁciales fueron generados al azar con una dis-
tribución uniforme. Sin embargo, el efecto de selección impuesto al pedir que se satisfaga la
condición φ < φlim al hacer los ajustes astrosismológicos revela que los períodos efectivos 2 se
encuentran agrupados. En la ﬁgura 6.2 se graﬁca el número de ocurrencia de períodos (N, eje-Y)
con un cierto valor (Period (s), eje-X). Allí pueden distinguirse diversos agrupamientos alrededor
de 100, 170, 270 y 340 segundos. Estos agrupamientos también se distinguen cuando se anali-
zan los períodos de las estrellas ZZ Ceti del borde azul (Clemens et al., 2016). Especíﬁcamente,
comparando los períodos de modelos evolutivos teóricos de Romero et al. (2012), Clemens et al.
(2016) encontraron que la existencia de estos agrupamientos está de acuerdo con modelos de
envoltura de hidrógeno masivas. A partir de simulaciones Monte Carlo, los autores también en-
contraron que la mayoría de las ZZ Ceti calientes tienen valores de MH cerca del límite canónico
con envolturas de He más delgadas que las predichas por los modelos evolutivos. Por otro lado,
este tipo de agrupamiento en la distribución de períodos efectivos no se observa en estrellas
artiﬁciales de Teff intermedia o frías.
A continuación, comparamos los valores obtenidos de los parámetros estelares más impor-
tantes derivados de la astrosismología realizada sobre los conjuntos de modelos 0TP y 3TP. Las
diferencias en los valores de temperaturas efectivas derivados mediante la astrosismología pue-
den apreciarse en la ﬁgura 6.3. Allí presentamos los histogramas correspondientes al porcentaje
de estrellas (N/Ntot, eje-Y) con determinado valor de diferencias en la temperatura efectiva (
|∆Teff |/Teff3TP = |Teff0TP − Teff3TP |/Teff3TP 3) para estrellas de temperatura alta, interme-
dia y baja (paneles superior, intermedio e inferior, respectivamente). Un gran porcentaje de
los modelos de mejor ajuste muestra pequeñas diferencias en los valores de Teff derivados de
ajustes astrosismológicos. Esto puede verse en la ﬁgura como una concentración de casos hacia
|∆Teff |/Teff3TP = 0. Esta característica está presente independientemente del rango de perío-
2Deﬁnimos período efectivo a aquel perteneciente a una estrella ZZ Ceti artiﬁcial a la que se le ha podido
asignar un modelo de mejor ajuste.
3Notar que hemos tomado como referencia el valor de la temperatura efectiva del modelo de mejor ajuste
obtenido con el conjunto de 3TP. Esta convención se respetará para las otras cantidades.
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Figura 6.2. Distribución uniforme de los 3000 nú-
meros random inicial (barras violeta) y distribución
de períodos efectivos (barras verde) en el intervalo 95
a 350 segundos.
dos que se considere. Si bien no existe un comportamiento exclusivamente monótono, existe una
tendencia de decrecimiento hacia diferencias relativas mayores en cada uno de los histogramas.
Particularmente, la pendiente de decrecimiento exhibida por el histograma de modelos repre-
sentativos de estrellas del borde rojo es la que maniﬁesta un menor valor. Esto implica que los
modelos de estrellas ZZ Ceti frías son las que se ven más impactadas en este parámetro estelar
debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos.
A través del ajuste de una función de Gaussiana de la forma:
f(x) = a
(
√
2πσ)
exp
A
−(x− b)2
(2σ2)
B
(6.2)
a las distribuciones de las diferencias de la ﬁgura 6.2, encontramos que la desviación media en
temperatura efectiva es de aproximadamente 700, 500 y 800 K para estrellas calientes, intermedias
y frías respectivamente. Aunque estas variaciones medias pueden exceder los errores observacio-
nales medios, vale la pena mencionar que alrededor del 50% de los casos considerados en cada
una de las regiones, muestra diferencias menores que 300-350 K. En la ﬁgura 6.4, se muestran
las determinaciones observacionales de temperatura efectiva, masa estelar, gravedad superﬁcial,
magnitud en el visual y tiempo de enfriamiento de un grupo de enanas blanca DA tomadas del
Sloan Digital Sky Survey Data Release con sus respectivos errores. Los errores observacionales
típicos en Teff pueden variar entre 2% y 4.5%, mientras que para Mwd/M¤ pueden variar entre
un 4% y un 8% (Tremblay et al., 2011).
En la ﬁgura 6.5 mostramos histogramas correspondientes para las diferencias en la masa
estelar para los modelos de temperatura alta, intermedia y baja (ﬁguras superior, intermedio e
inferior, respectivamente). Los paneles superiores corresponden a las diferencias relativas en la
masa estelar (|∆Mwd|/M3TP ) permitiendo a los demás parámetros estelares variar libremente.
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Figura 6.4. Determinaciones observacionales de
temperatura efectiva, gravedad, masa estelar, magni-
tud en el visual y tiempo de enfriamiento de la enana
blanca (con sus respectivos errores en paréntesis) pa-
ra un muestro de enanas blancas DA del Sloan Digital
Sky Survey Data Release 4 (Tremblay et al., 2011).
Cada histograma presenta un máximo primario para diferencias pequeñas. Sin embargo, también
se advierten varios máximos secundarios. Estos máximos secundarios podrían estar relacionados
con la degeneración núcleo/envoltura, la cual fue descubierta y explorada por (Montgomery et al.,
2003). En dicho trabajo, los autores advierten la existencia de una simetría en las propiedades de
atrapamiento de modos. Más especíﬁcamente, que existe una simetría inherente en la forma en
la cual las pulsaciones de alto grado armónico muestrean los núcleos y envolturas de los modelos.
En este sentido, mostraron que un cierto rasgo característico en la frecuencia de Brunt-Väisälä en
el núcleo, puede producir el mismo patrón de atrapamiento que la característica correspondiente
en la frecuencia de Brunt-Väisälä en la envoltura. Este hecho puede conducir a una ambigüedad
en la interpretación de los períodos, así como también en determinación de las posiciones de las
transiciones y rasgos de la estructura química y como consecuencia en la interpretación de los
ajustes astrosismológicos.
En nuestro caso podría suceder que dos modelos con estructuras químicas del núcleo y en-
voltura muy diferentes, proporcionen un buen ajuste a los períodos de los espectros sintéticos.
Dado que en los paneles superiores de la ﬁgura 6.5 se observan varios máximos secundarios en la
distribución, estos probablemente sean producidos por la simetría núcleo/envoltura. En este sen-
tido, intentamos romper con esta posible degeneración. Para ello hemos re-calculado los ajustes
astrosismológicos pero esta vez considerando modelos con un valor de la masa de la envoltura de
hidrógeno de MH ∼ 4× 10−6Mwd ﬁjo. Los resultados correspondientes pueden observarse en los
paneles inferiores de la ﬁgura 6.5. Si bien alguno de los máximos secundarios todavía persisten,
existe un incremento en la cantidad de casos que muestran diferencias menores que las espectros-
cópicas (ahora más de un 70%), las cuales tomamos en promedio 4-5%. En este punto queremos
hacer un fuerte hincapié en el hecho de que las diferencias encontradas en la masa estelar de
los modelos de mejor ajuste, provienen del hecho de que los modelos con diferente masa estelar
tienen estructuras internas distintas.
Finalmente analizamos las desviaciones inducidas sobre los valores del espesor de la envoltura
de hidrógeno, MH , determinados mediante la astrosismología. En las ﬁgura 6.6 mostramos la
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Figura 6.5. Histogramas de las diferencias en la ma-
sa estelar para estrellas artiﬁciales con períodos en
los rangos RI, RII y RIII. En los paneles superiores
mostramos los resultados correspondientes a aque-
llos modelos en los que se permite variar libremente
todos los parámetros estelares, mientras que en los
paneles inferiores se muestran los resultados en los
que se adopta un único espesor de la envoltura de
hidrógeno.96
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drógeno para estrellas artiﬁciales con períodos en los
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distribución de diferencias resultante de considerar ambos conjuntos de secuencias evolutivas.
Particularmente en este caso, el histograma se hace en base a la cantidad |log(MH/Mwd)0TP −
log(MH/Mwd)3TP |, es decir, la diferencia en el orden de magnitud de los respectivos valores
de MH/Mwd. La mayor parte del muestreo de modelos representativos de ZZ Ceti calientes no
muestran diferencias en los valores de la envoltura de hidrógeno, notar que existe un agrupamiento
muy importante alrededor de |log(MH/Mwd)0TP−log(MH/Mwd)3TP | ∼ 0. Es decir, no esperamos
diferencias en las determinaciones de la envoltura de H debido a incertezas en la evolución durante
la TP-AGB. Por el contrario, para los modelos de estrellas ZZ Ceti más fríos, las incertezas de
la fase TP-AGB impactan de forma más pronunciada en la masa de la envoltura de hidrógeno
determinada astrosismológicamente. Este comportamiento es esperado a priori ya que parte de los
modos de pulsación de alto orden radial, comunes en las estrellas ZZ Ceti frías, son muy sensibles
a la estructura química externa. Aplicando un ajuste Gaussiano a los respectivos histogramas
de diferencias, la desviación media es de menos de un orden de magnitud para estrellas de
temperaturas altas e intermedias y de 2 órdenes de magnitud para estrellas frías.
6.1.2. Impacto sobre los parámetros estelares: tasa de reacción 12C + α
De acuerdo a lo encontrado en la sección 5.3, el impacto sobre la estructura química debido
a las incertezas en la tasa de reacción de la captura 12C+α son apreciables independientemente
de la masa del progenitor. En particular, para los modelos masivos, los modos de pulsación más
afectados son aquellos de alto orden radial.
Para realizar la exploración de impacto sobre las determinaciones astrosismológicas desa-
rrollamos una ﬁna grilla de secuencias evolutivas de progenitores con masa en el rango 1,00 ≤
MZAMS/M¤ ≤ 5,00 desde la ZAMS hasta el comienzo de la etapa de quema central de helio.
Una vez que las secuencias alcanzaron esta fase, se calculó la evolución posterior considerando
dos tasas de reacción distintas para la captura 12C + α: una tasa límite inferior y una superior
(modelos Kl y Kh respectivamente). Los valores de ambas tasas de reacción, así cómo también
sus parametrizaciones en función de la temperatura, fueron obtenidas del trabajo de Kunz et al.
(2002) y han sido consideradas en los cálculos de los capítulos previos. Al ﬁnalizar la etapa de
quema nuclear de helio, se siguió la evolución a lo largo de la etapa AGB y TP-AGB en donde,
luego de varios pulsos térmicos, la secuencia evoluciona hasta el punto de temperatura efectiva
máximo previo a la etapa de enfriamiento de enana blanca. Allí se generaron las sub-secuencias
de envolturas de hidrógeno más delgadas, que fueron evolucionadas hasta la banda de inestabili-
dad de las ZZ Ceti. En esta fase, se computaron las correspondientes propiedades pulsacionales
y luego los ajustes astrosismológicos a cada uno de los conjuntos de modelos.
En la ﬁgura 6.7 mostramos los histogramas de las diferencias en la temperatura efectiva pro-
venientes de los modelos de mejor ajuste para los conjuntos Kh y Kl (|TeffKl − TeffKh |/TeffKh).
Similarmente a lo que se encontró durante el estudio del impacto de la ocurrencia de pulsos térmi-
cos, encontramos que existe un gran porcentaje de ajustes que muestran pequeñas diferencias en
este parámetro. Sin embargo, en este caso las diferencias son aún menores. En principio, esto era
esperable debido a que los cambios estructurales inducidos por incertezas en la tasa de reacción
son considerablemente menores que aquellos debido a la ocurrencia de los pulsos térmicos.
Mediante ajustes Gaussianos de la forma descripta en la ecuación 6.2, realizados a los histo-
gramas de las diferencias en la temperatura efectiva, encontramos que las desviaciones medias
son del orden de 500, 600 y 800 K para modelos de estrellas ZZ Ceti de temperaturas alta, inter-
media y baja respectivamente. El impacto sobre la temperatura efectiva en los modelos del borde
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Figura 6.7. Figura idéntica a la ﬁgura 6.3 pero para
diferencias inducidas por las incertezas en la tasa de
reacción 12C+ α.
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azul es considerablemente menor que aquel introducido por la ocurrencia de los pulsos térmicos.
Por el otro lado, para los modelos representativos de ZZ Ceti de temperatura intermedia y baja
tenemos un impacto similar.
El impacto sobre la masa estelar se muestra en la ﬁgura 6.8 donde mostramos los histogramas
de las diferencias en masa para estrellas de temperatura alta, intermedia y baja (ﬁguras superior,
intermedia e inferior, respectivamente). En los paneles superiores graﬁcamos los histogramas
permitiendo que los modelos varíen libremente todos los parámetros disponibles, mientras que en
los inferiores se muestran los histogramas correspondientes a ajustes astrosismológicos en los que
se consideran modelos con una envoltura MH/Mwd ∼ 10−6 ﬁja. A grandes rasgos se observa un
mayor agrupamiento de ajustes con diferencias pequeñas para modelos de estrellas con períodos
hasta 650 s, respecto al estudio de los pulsos térmicos. En este sentido, un 50% de los casos
muestran diferencias menores a los errores observacionales para este parámetro (alrededor de
un 4%). Cuando se ﬁja la masa de la envoltura de hidrógeno, aquellos ajustes con diferencias
menores que 4% se incrementan notablemente logrando superar el 70% de casos. Similarmnte
a lo encontrado en la sección anterior, aquellos modelos representativos de estrellas ZZ Ceti
frías son los más afectados donde en el caso más favorable, al ﬁjar la envoltura de hidrógeno,
un 50% muestra diferencias menores a 4%. Mediante el ajuste de una función Gaussiana a la
distribución de diferencias en las que permitimos variar el tamaño de la envoltura, encontramos
que las desviaciones medias son de 3%,1.6% y 20%. Sin embargo, queremos hacer notar que
estos valores pueden ser reducidos notablemente, particularmente para los modelos de estrellas
ZZ Ceti frías.
Finalmente presentamos en la ﬁgura 6.9 los histogramas correspondientes para las diferencias
en los valores de la masa de la envoltura de hidrógeno. Más de un 60% de los ajustes astro-
sismológicos muestran diferencias menores a un orden de magnitud (alcanzando un 85% para
modelos calientes). Sin embargo, un ajuste Gaussiano muestra que para modelos de temperatura
efectiva alta/intermedia las desviaciones medias son menores que un orden de magnitud (0.6
y 0.74 respectivamente), mientras que para los modelos fríos las desviaciones medias son de 2
ordenes de magnitud.
6.2. Impacto sobre estrellas reales
Como último paso de nuestra investigación, en esta sección, contrastaremos los resultados en-
contrados en las secciones previas con aquellos obtenidos a partir de los ajustes astrosismológicos
realizados a algunas estrellas ZZ Ceti seleccionadas.
En esta sección hemos seleccionado aquellas estrellas ZZ Ceti a las cuales, mediante ajustes
astrosismológicos previos, sus modos de pulsación han sido identiﬁcados como modos ü = 1 y
cuyas masas espectroscópicas están dentro del rango de masas considerado en esta tesis. La tabla
6.1 muestra los valores de las determinaciones espectroscópicas de temperatura efectiva y masa
estelar de las estrellas ZZ Ceti seleccionadas. Debe recordarse que, de acuerdo a la incerteza
estudiada, hemos considerado distintos rangos de masa estelar para nuestros modelos. Por lo
tanto, no todas las estrellas ZZ Ceti seleccionadas encontrarán modelos de mejor ajuste. Hemos
clasiﬁcado cada una de las ZZ Ceti seleccionadas como calientes, intermedias o frías según el
valor del período del modo de pulsación con mayor amplitud. Para el análisis astrosismológico y
selección del modelo de mejor ajuste hemos tenido en cuenta los criterios descriptos en la sección
4.3.1 del trabajo de Romero et al. (2012) y que resumimos a continuación:
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Figura 6.8. Figura idéntica a la ﬁgura 6.5 pero para
diferencias inducidas por las incertezas en la tasa de
reacción 12C+ α.
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Figura 6.9. Figura idéntica a la ﬁgura 6.6 pero para
diferencias inducidas por las incertezas en la tasa de
reacción 12C+ α.
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Estrella Teﬀ(K) Mwd/M¤ Referencia
KUV 11370+4222 11890 0.639 Bergeron et al. (2004)
HE 0031−5525 11480 0.44 Castanheira et al. (2006)
WD J1002+5818 11710 0.57 Mullally et al. (2005)
WD J0214−0823 11570 0.57 Mukadam et al. (2004)
BPM 31594 11450 0.666 Bergeron et al. (2004)
G191−16 11420 0.632 Bergeron et al. (2004)
MCT 0145−2211 11500 0.684 Bergeron et al. (2004)
WD J150−0001 11200 0.61 Mukadam et al. (2004)
HE 1429−037 11434 0.514 Silvotti et al. (2005)
EC 23487−2424 11520 0.661 Bergeron et al. (2004)
G232−38 11350 0.610 Gianninas et al. (2006)
EC 11507-1519 12030 0.596 Castanheira et al. (2006)
HE 1258+0123 11400 0.63 Bergeron et al. (2004)
11100 0.68 Kepler et al. (2005)
HS 0507+0434B 11630 0.702 Bergeron et al. (2004)
WD J0318+0030 11040 0.65 Mukadam et al. (2004)
WD J0815+4437 11620 0.666 Mukadam et al. (2004)
WD J0906-0024 11520 0.61 Mukadam et al. (2004)
WDJ1002+5818 11710 0.57 Mullally et al. (2005)
WD J1015+0306 11580 0.70 Mukadam et al. (2004)
WD J1502-0001 11200 0.61 Mukadam et al. (2004)
WD J2231+1346 11080 0.58 Castanheira et al. (2006)
Tabla 6.1. Determinaciones espectroscópicas de Teﬀ
y Mwd/M¤ correspondientes a las estrellas ZZ Ceti
seleccionadas para este trabajo de tesis.
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los modelos minimizan la función de calidad dada por la ecuación 6.1,
consideramos solo aquellas estrellas con modos de pulsación previamente identiﬁcados como
ü = 1,
elegimos los modelos con Teff y log(g) lo más cercano posible a las valores determinados
espectroscópicamente.
En la ﬁgura 6.10 mostramos las diferencias en los parámetros estelares Teff ,Mwd yMH/Mwd,
provenientes de los ajustes astrosismológicos período a período realizados a las estrellas ZZ
Ceti seleccionadas. Los gráﬁcos muestran el porcentaje de desviación4 debido a las incertezas
provenientes de los pulsos térmicos, es decir, las diferencias entre los valores de los parámetros
obtenidos de los modelos de mejor ajuste para el conjunto de modelos 0TP y 3TP. En la ﬁgura
se graﬁcan las diferencias en temperatura efectiva (eje-X), masa estelar (eje-Y) y espesor de la
masa de envoltura de hidrógeno (escala de colores a la derecha). Las diferencias en la temperatura
efectiva derivadas de la ocurrencia de los pulsos térmicos oscila entre 0.4 y 7.1%, mientras que
para la masa estelar los valores están entre 0.9 y 6%, excepto para la estrella G191-16 en la
cual encontramos una diferencia de 17%. Excepto por las estrellas WDJ 10002-5818 y MCT
0145-221, aquellas estrellas que muestran una gran variación en Teff o Mwd también muestran
gran variación en la envoltura de hidrógeno, como sucede para HE 1429-037 y G191-16. Por
el otro lado, cuando consideramos aquellos casos en que los ajustes astrosismológicos muestran
variaciones pequeñas en la masa de la envoltura de hidrógeno, las diferencias tanto en Teff
como en Mwd permanecen muy pequeñas, debajo de 4 y 6% respectivamente. Esto implica
diferencias del orden de 400 K en Teff y 0.036 M¤ en Mwd, siendo estos valores del orden de
los errores observacionales. Otro de los resultados importantes derivados de la ﬁgura 6.10 es que,
independientemente de los períodos exhibidos por las estrellas, se observa un amplio rango de
colores. Esto implica que no solo aquellas estrellas que exhiben largos períodos son sensibles a
la estructura más externa, si no que incluso las estrellas ZZ Ceti calientes e intermedias son
afectadas por el espesor de la envoltura de hidrógeno.
El impacto de las incertezas en la tasa de reacción 12C(α, γ)16O sobre las determinaciones
astrosismológicas de estrellas ZZ Ceti puede verse en la ﬁgura 6.11. En este caso las diferencias en
Teff y Mwd oscilan entre 0-11% y 0-19% respectivamente. Si bien estos límites son mayores que
los encontrados para la incerteza anterior, no hay que perder de vista que son casos puntuales
los que muestran las mayores diferencias, no responden a una tendencia general. De hecho, a
grandes rasgos, la mayoría de los ajustes muestran diferencias menores a 4% y 6% en Teff y
Mwd respectivamente.
4Como hicimos anteriormente, el porcentaje de las diferencias es respecto a las determinaciones usando el
conjunto de 3TP, es decir ∆X(%) = (X0TP −X3TP)/X3TP × 100.
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Figura 6.10. Diferencia entre los parámetros este-
lares Teff , Mwd y log(MH/Mwd) de las estrellas ZZ
Ceti seleccionadas derivados de los ajustes astrosis-
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como en la ﬁgura 6.10 pero considerando los conjun-
tos de modelos Kh y Kl.
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Capítulo 7
Enanas blancas resultantes de
progenitores enriquecidos en helio
Este capítulo constituye un primer paso hacia un trabajo que pretende determinar el im-
pacto de un enriquecimiento en la abundancia de helio inicial sobre la formación, evolución y
propiedades pulsacionales de estrellas enanas blancas. Este tipo de enriquecimiento es producido
por la contaminación de generaciones previas de estrellas, tal como puede suceder en cúmulos
globulares viejos. Como es bien sabido diferencias en las abundancias químicas iniciales de las
estrellas progenitoras cambian profundamente las propiedades estructurales y evolutivas de las
estrellas. Por ejemplo, los tiempos en la secuencia principal se reducen considerablemente al au-
mentar la abundancia de helio inicial, y la relación masa inicial-ﬁnal es marcadamente afectada.
Si bien esto no constituye una incerteza propiamente dicha de la evolución previa, es de suma
importancia investigar el impacto de las abundancias químicas iniciales sobre las propiedades
estructurales, evolutivas y pulsacionales de las enana blancas resultantes. En este capítulo des-
cribiremos los resultados presentados en el trabajo “The evolution of white dwarfs resulting from
helium-enhanced, low-metallicity progenitor stars” (2017, A&A, 597, 67 ).
7.1. Cúmulos globulares. Poblaciones con diferentes patrones de
abundancia química
Es sabido que existen varios cúmulos globulares que albergan diferentes poblaciones estelares
caracterizadas por diferentes composiciones de helio, como es el caso de ω Centauri (Joo and Lee,
2013; Norris, 2004; Tailo et al., 2016) y NGC 2808 (D’Antona et al., 2005; Milone et al., 2012)
entre otros. Estos cúmulos exhiben claramente, en los diagramas color-magnitud, subpoblaciones.
Particularmente se han sugerido enriquecimientos en el helio de hasta Y∼ 0.4 para poder explicar
la secuencia principal dividida y las ramas horizontales de ω Centauri y NGC 2808. El efecto del
incremento en la abundancia inicial de helio produce una reducción de la masa del turn-oﬀ de
una población estelar por lo que la presencia de subpoblaciones ricas en He han sido necesarias
para explicar la presencia de estrellas de la rama horizontal extrema (D’Antona and Caloi, 2008),
además de la existencia de una gran cantidad de enanas blancas con núcleo de He en algunos
cúmulos globulares como ω Centauri (Bellini et al., 2013; Calamida et al., 2008).
Se cree que el origen de estas subpoblaciones ricas en He son el resultado de la auto-
contaminación del propio cúmulo causada por la eyección de masa de estrellas de la AGB de
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masa intermedia-alta de la primera generación luego de la ocurrencia del segundo dragado (Ven-
tura et al., 2001) y de la fase de “hot bottom burning”, de estrellas masivas de alta rotación
(Decressin et al., 2007) o de estrellas evolucionadas de la rama de las gigantes rojas (RGB, según
sus siglas en inglés) que hayan experimentado episodios de extra mezcla potenciada (Bastian
et al., 2015; Denissenkov and Weiss, 2004).
En este capítulo exploraremos el impacto de un enriquecimiento en la abundancia de helio
inicial en la formación, evolución y propiedades pulsacionales de las enanas blancas resultantes.
Para ello calculamos un conjunto de secuencias evolutivas desde la ZAMS hasta la fase de en-
friamiento de la enana blanca, apropiados para el estudio de enanas blancas con núcleos de helio
y carbono-oxígeno, formadas en subpoblaciones enriquecidas en helio. Especíﬁcamente presen-
taremos secuencias evolutivas completas con masas entre 0.6 a 2.0 M¤, para una abundancia
inicial de helio Y =0.4 en las que hemos tenido en cuenta progenitores caracterizados por dos
tipos de metalicidades: Z =0.001 y Z =0.0005. En la actualidad, no existe ningún trabajo de
investigación que explore la evolución completa de estrellas ricas en helio, con la excepción del
trabajo de Chantereau et al. (2015). Allí los autores presentan secuencias evolutivas calculadas
desde la ZAMS hasta el ﬁnal de la fase AGB para modelos de hasta 1 M¤ con Z =0.0005,
pero sin calcular la etapa de enana blanca. Para nuestros cálculos durante el régimen de enana
blanca hemos considerado todas las fuentes de energía y procesos físicos relevantes tales como
cristalización, separación de fase, difusión, quema nuclear residual y acoplamiento convectivo a
bajas luminosidades (Fontaine et al., 2001).
En los cálculos presentados en esta sección, se tomaron los recaudos necesarios en el cómputo
de la fase TP-AGB, lo cual es relevante para una correcta evaluación de la relación masa inicial-
ﬁnal y para una evaluación realista del rol de la quema nuclear residual en enanas blancas
frías (Althaus et al., 2015). Particularmente durante la fase de TP-AGB no se ha tenido en
cuenta el “overshooting”. Esta suposición provee límites superiores para las masas ﬁnales de
las estrellas progenitoras debido a que la inclusión de “overshooting” promueve la ocurrencia
del tercer dragado, lo que previene el crecimiento del núcleo libre de H (Salaris et al., 2009). En
efecto, a diferencia de lo que pasa con progenitores con mayor metalicidad, no existe evidencia de
episodios de mezcla extra u “overshooting” durante la TP-AGB para estrellas de baja masa y baja
metalicidad (Althaus et al., 2015). Sin embargo, para poder evaluar el impacto de la ocurrencia de
episodios de mezcla extra en la fase TP-AGB, particularmente en la masa ﬁnal de los progenitores
y el rol de la quema nuclear residual durante la fase de enana blanca, hemos calculado secuencias
evolutivas extra de progenitores ricos en helio, en donde consideramos “overshooting” con un
parámetro f =0.0075 de acuerdo a los resultados expuestos por Miller Bertolami (2016).
Es importante notar que el valor de la abundancia de helio inicial adoptada constituye un
caso extremo. De hecho, solo ω Centauri y NGC2808 muestran evidencias de subpoblaciones con
tales abundancias de helio, mientras que las subpoblaciones de los cúmulos más típicos están
caracterizadas por abundancias de helio generalmente menores que 0.3 (Bastian et al., 2015).
Las metalicidades adoptadas son representativas de las poblaciones ricas en helio de la segunda
generación de bajo contenido en metales que se encuentran en algunos cúmulos globulares (ver
por ejemplo Tailo et al., 2016).
108
7.2. Evolución de los progenitores de enanas blancas
MZAMS (M¤) tRGB (Gyr) Mwd (M¤) NPT Camino evolutivo
Y =0.4, Z =0.001
0.60 14.15 0.4336 0 He-core
0.65 10.57 0.450 0 He-core
0.70 8.08 0.4894 4 (a altas Teff ) Hot HB→AGB Manque → C/O WD
0.75 6.31 0.52801 2 (a altas Teff ) HB → TP-AGB Manque → C/O WD
0.80 5.02 0.55837 2 (1 a alta Teff ) HB → TP-AGB → C/O WD
0.85 4.09 0.57982 2 HB → TP-AGB → C/O WD
1.0 2.35 0.61561 4 HB → TP-AGB → C/O WD
1.5 0.648 0.70424 11 TP-AGB → C/O WD
2.0 0.31 0.81114 20 TP-AGB → C/O WD
Y =0.4, Z =0.0005
0.60 13.49 0.43968 0 He-core
0.65 10.08 0.45746 0 He-core
0.70 7.72 0.50053 4 (a altas Teff ) Hot HB → TP-AGB Manque → C/O WD
0.75 6.038 0.53385 3 (1 a alta Teff ) HB → TP-AGB → C/O WD
0.85 3.893 0.58029 3 HB → TP-AGB → C/O WD
1.0 2.235 0.62152 5 HB → TP-AGB → C/O WD
1.5 0.626 0.71232 12 TP-AGB → C/O WD
2.0 0.293 0.83789 24 TP-AGB → C/O WD
Tabla 7.1. Propiedades básicas de los modelos para
las secuencias con Y =0.4 y Z =0.001 y Z =0.0005.
7.2. Evolución de los progenitores de enanas blancas
Las estrellas enriquecidas en helio tienen tiempos de vida en la secuencia principal menores
que aquellas con abundancias normales. Esto se debe a que, además de tener menor masa de
hidrógeno disponible para ser quemada, el peso molecular medio en el interior del núcleo durante
la quema de hidrógeno es mayor. Ambas características producen que las estrellas con helio
aumentado sean más brillantes y calientes para una dada masa (Charbonnel et al., 2013; Salaris
and Cassisi, 2005). En la tabla 7.1 mostramos la edad al alcanzar la RGB (en giga años, Gyr), la
masa de enana blanca correspondiente (Mwd), el número de pulsos térmicos y el camino evolutivo
seguido por la estrella, para cada progenitor con masa MZAMS . Notar que progenitores tan poco
masivos como 0.6 M¤ alcanzan la punta de la RGB en 14 Gyr. Además, debido a las mayores
temperaturas internas en este caso, el “ﬂash” de helio para estos objetos ocurre para masas del
núcleo de helio menores que para estrellas con abundancias de helio normales.
En la ﬁgura 7.1 podemos observar la relación masa inicial-ﬁnal para una metalicidad Z =0.001,
donde también se incluyen los caminos evolutivos de acuerdo a su masa inicial. Aquellos modelos
con masas menores que M Ä 0.65 M¤ evolucionan directo a la fase de enfriamiento de la enana
blanca y cuyos núcleos puros de helio se forman en menos de 14 Gyr. Por el contrario, aquellos
modelos con MZAMS ≥ 0.65 M¤ forman enanas blancas con núcleos de carbono-oxígeno. Es
importante notar que en nuestros cálculos hemos encontrado un posible camino en el que los
progenitores de enanas blancas con núcleos de carbono-oxígeno evitan la fase de rama asintótica.
De hecho, aquellos progenitores enriquecidos en helio, con masas entre 0.65 ≤ MZAMS/M¤ ≤
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Figura 7.1. Relación masa inicial-ﬁnal teórica y
las fases evolutivas en escala de grises, obtenidas de
seguir la evolución de estrellas con abundancia de
helio inicial aumentada Y =0.4 y una metalicidad
Z =0.001. La escala de colores de la derecha muestra
la edad (en millones de años) al extremo de la fase
RGB.
0.70 evolucionan desde la rama horizontal (HB, según sus siglas en inglés) evitando la AGB
(AGB Manque) directamente hacia la fase de enfriamiento de enana blanca, mientras que aque-
llos progenitores con 0.70 ≤MZAMS/M¤ ≤ 0.75 alcanzan la AGB, pero no experimentan ningún
pulso térmico (TP-AGB Manque). Estos resultados están en buen acuerdo con resultados previos
Charbonnel et al. (2013).
En las ﬁguras 7.2 y 7.3 mostramos los diagramas H-R para algunas secuencias evolutivas
seleccionadas, desde la ZAMS hasta la fase de enana blanca. En escala de colores mostramos la
fracción de la luminosidad total debido a la quema de hidrógeno. Se observa que la secuencia
con MZAMS = 0.70 M¤ (panel b en la ﬁgura 7.2) evoluciona directamente a la fase de enana
blanca sin pasar por la fase de AGB, debido a que experimenta un ﬂash de helio inmediatamente
después de abandonar la RGB, situándose en la rama horizontal caliente. En esta fase quema
helio de forma estable, pero su ﬁna envoltura de hidrógeno previene que ascienda por la AGB y
evolucione directamente hacia la fase de enana blanca.
Por el otro lado, la secuencia de MZAMS = 0.75 M¤ (panel c de la ﬁgura 7.2) abandona
la AGB antes de la ocurrencia de los pulsos térmicos. Como comentario ﬁnal de las ﬁguras
7.2 y 7.3 excepto para las secuencias de enanas blancas más masivas y de núcleo de helio, la
quema residual de hidrógeno constituye una fuente de energía principal para las enanas blancas
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Figura 7.2. Diagrama HR para las secuencias evo-
lutivas enriquecidas en helio Y =0.4 y Z =0.001. Las
secuencias evolutivas se graﬁcan desde la ZAMS has-
ta la fase avanzada de enana blanca. La escala de
colores muestra la fracción de la luminosidad total
aportada por la quema nuclear de hidrógeno. El va-
lor superior para la escala de colores ha sido ﬁjado
en 1.2, por lo que valores mayores de LCNO+pp/Lõ
no son exhibidos.
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Figura 7.3. Gráﬁco de los diagramas HR pero para
secuencias evolutivas de mayor masa.
resultantes, incluso cuando la evolución ya ha avanzado.
El impacto del contenido inicial de helio sobre la masa ﬁnal resultante puede verse en la ﬁgura
7.4 donde mostramos la relación masa inicial-ﬁnal resultante de nuestras secuencias enriquecidas
en helio, para las metalicidades consideradas en conjunto con la masa del núcleo libre de hidrógeno
(HFC) al primer pulso térmico para el caso en que se adopta Y =0.4 y Z =0.001. Para poder
comparar el impacto sobre la masa ﬁnal, se incluye en la ﬁgura la relación masa inicial-ﬁnal para
secuencias que no consideran un enriquecimiento en helio (Y =0.247 y Z =0.001 (Althaus et al.,
2015)). El crecimiento de la masa del HFC durante la TP-AGB es evidente para progenitores
con MZAMS ≥ 1.0 M¤. Para las secuencias menos masivas, la masa ﬁnal es prácticamente igual
al tamaño del HFC al primero pulso térmico; esto es debido a la pequeña cantidad de masa por
encima del HFC al comienzo de los pulsos térmicos. Por otro lado, en el caso de las secuencias
enriquecidas en helio, la masa ﬁnal del remanente es marcadamente superior a la masa ﬁnal
esperada en secuencias con abundancia inicial de helio normales (línea verde). Esta consecuencia
se remite a la etapa de quema central de helio, durante la cual la masa del HFC crece más
rápidamente para secuencias enriquecidas en helio (ver ﬁgura 7.5), puesto que la quema de
hidrógeno vía ciclo CNO es más eﬁciente para esta secuencia.
La relación masa inicial-ﬁnal teórica mostrada en la ﬁgura 7.4 corresponde a secuencias evolu-
tivas para las cuales no se consideró “overshooting” durante la fase TP-AGB. En ninguna de estas
secuencias evolutivas hemos encontrado episodios de tercer dragado (este episodio de dragado
frena el crecimiento del HFC). Aunque para bajas luminosidades, la inclusión de “overshooting”
favorece la ocurrencia de estos episodios con el consecuente enriquecimiento en carbono de la
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Figura 7.5. Evolución temporal de la masa del HFC
desde el inicio de la quema nuclear de helio hasta la
ocurrencia del primer pulso térmico para las secuen-
cias de 1.0 M¤ con Y =0.4 y Y =0.247. La escala
de colores de la derecha muestra la abundancia de
helio central. La masa del HFC aumenta considera-
blemente durante la quema central de helio para la
secuencia enriquecida en helio.
envoltura para masas estelares muy bajas (Weiss and Ferguson, 2009), sin embargo, no existe
evidencia que conﬁrme la ocurrencia de episodios de tercer dragado en progenitores de baja
metalicidad y baja masa (Althaus et al., 2015). Para evaluar el impacto de un posible “overs-
hooting” durante la TP-AGB en la masa ﬁnal del remanente, re calculamos algunas de nuestras
secuencias caracterizadas por Y =0.4 y Z =0.001, pero esta vez permitiendo la ocurrencia de
“overshooting” desde el comienzo de la etapa de pulsos térmicos. Los resultados de tales cálculos
son mostrados también en la ﬁgura 7.4 (línea azul punteada). El parámetro de “overshooting”
difusivo adoptado durante esta etapa fue de acuerdo al trabajo de Miller Bertolami (2016), donde
f =0.0075. Esta elección del valor de f reproduce varias propiedades observacionales de estrellas
AGB y post-AGB en nuestra Galaxia y en las Nubes de Magallanes. La ocurrencia del tercer
dragado en secuencias con “overshooting” reduce el crecimiento del HFC, produciendo masas ﬁ-
nales menores. Además el incremento en la tasa de C/O superﬁcial que resulta de los episodios de
tercer dragado resulta en estrellas más frías por lo que, en principio, aumenta la tasa de pérdida
de masa. Como resultado, el remanente abandona la AGB luego de unos pocos pulsos térmicos
más después del tercer dragado. En nuestro caso encontramos que solo aquellas secuencias con
masas de 1.5 y 2.0 M¤ experimentan el tercer dragado. La relación masa inicial-ﬁnal para es-
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trellas enriquecidas en helio, no se ve fuertemente afectada por la ocurrencia de “overshooting”
durante la TP-AGB (ﬁgura 7.4).
7.3. Evolución de las enanas blancas
En esta sección describiremos los resultados evolutivos para las enanas blanca que resultan
de progenitores enriquecidos en helio como los estudiados en la sección previa. Un resultado
principal de nuestra investigación en este sentido es suministrado en la ﬁgura 7.6, en la cual
mostramos la fracción de la luminosidad total de la enana blanca debido a la quema de hidrógeno
(mediante ciclo CNO y cadena p−p) durante la fase de enfriamiento. Consideramos las secuencias
enriquecidas en helio, Y =0.4, para ambas metalicidades Z =0.001 y Z =0.0005 (paneles superior
e inferior respectivamente). En la ﬁgura, las líneas rojas muestran los resultados para enanas
blancas con núcleo de helio, mientras que las líneas azules lo hacen para enanas blancas con
núcleo de carbono-oxígeno. A modo de referencia se incluyen los resultados para una secuencia
de enana blanca de núcleo de helio de masa 0.435M¤ resultante de la evolución de un progenitor
con Z =0.01 y abundancia inicial de helio estándar tomados del trabajo de Althaus et al. (2013).
Notamos que para aquellas enanas blancas de núcleo de carbono-oxigeno menos masivas, la
quema residual de hidrógeno es una fuente de energía importante incluso a bajas luminosidades.
Este hecho está en acuerdo con lo expuesto en los trabajos de Althaus et al. (2015) y Miller
Bertolami et al. (2013), quienes encontraron que las enanas blancas de masa baja que resultan
de la evolución de progenitores de baja metalicidad y abundancia de helio estándar, y que no
han experimentado tercer dragado, están caracterizadas por envolturas de hidrógeno masivas.
Debido a esto la energía que proviene de la quema de hidrógeno residual se convierte en una de las
principales fuentes de energía durante la evolución de la enana blanca. En los resultados expuestos
aquí, mostramos que esto también es cierto para progenitores de enanas blancas enriquecidos en
helio.
Como mostraron previamente Althaus et al. (2015) y Miller Bertolami (2016), la inclusión
de “overshooting” durante la fase TP-AGB produce enriquecimiento de carbono en la envoltura
debido a episodios de tercer dragado para estrellas progenitoras de baja masa y baja metalici-
dad y, consecuentemente, reduce la masa ﬁnal de la envoltura de hidrógeno a la cual la enana
blanca correspondiente ingresa a la fase de enfriamiento. Este efecto hace que el rol de la que-
ma residual de hidrógeno sea mínimo. Por lo tanto, la conclusión de que la quema residual de
hidrógeno impacta en el enfriamiento de enanas blancas de baja metalicidad, obtenida por Alt-
haus et al. (2015) y Miller Bertolami (2016) no es válida si se permite una cierta cantidad de
“overshooting” durante la fase TP-AGB de progenitores de baja masa. En contraste, para enanas
blancas de progenitores enriquecidos en helio, cuando se permite “overshooting” durante la fase
TP-AGB, el tercer dragado solo ocurre para nuestro modelo más masivo. Para las secuencias
menos masivas no encontramos enriquecimiento en carbono de la envoltura cuando se permite
“overshooting”, por lo tanto la quema de hidrógeno juega un rol importante. Es decir, la quema
estable de hidrógeno domina una parte signiﬁcativa de la evolución de enanas blancas de baja
masa resultantes de progenitores de baja metalicidad enriquecidos en helio y no depende de la
ocurrencia de “overshooting” durante la fase TP-AGB.
Otra de las características interesantes que se desprende de la ﬁgura 7.6 es el impacto menor
que tiene la quema residual de hidrógeno en la evolución de enanas blancas masivas de núcleo
de helio que resultan de progenitores enriquecidos en helio. Esto es debido a que estas enanas
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Figura 7.6. Fracción de la luminosidad total de la
enana blanca debido a la quema nuclear de hidrógeno
(ciclos CNO y p− p) para todas nuestras secuencias
enriquecidas en helio (en paréntesis el valor de la ma-
sa del progenitor) para metalicidades Z =0.0005 y
Z =0.001 (paneles superior e inferior respectivamen-
te). La línea roja (azul) muestra los resultados de las
secuencias que ﬁnalizan como enanas blancas con nú-
cleo de He (C/O). La línea verde corresponde a una
secuencia de enana blanca con núcleo de helio resul-
tante de un progenitor con metalicidad Z =0.01 y
abundancia inicial de helio estándar. Para las enanas
blancas menos masivas con núcleo de C/O, la que-
ma de hidrógeno residual es una fuente relevante de
energía incluso a bajas luminosidades.116
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Figura 7.7. Tiempos de enfriamiento para las se-
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Las líneas roja y azul corresponden a enanas blancas
de núcleo de helio y C/O respectivamente. La línea
sólida verde corresponde a una enana blanca de ma-
sa 0.435 M¤ con núcleo de helio proveniente de un
progenitor de Z =0.01 y abundancia de helio inicial
estándar, mientras que la línea de trazo verde corres-
ponde a una enana blanca de masa 0.449 M¤ resul-
tante de un progenitor con Z =0.001 y abundancia
inicial de helio estándar (Serenelli et al., 2002).
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blancas experimentan un “ﬂash” de CNO en capa durante el enfriamiento, lo que reduce la
masa de la envoltura rica en hidrógeno, minimizando el rol de la quema de hidrógeno para
estados evolutivos avanzados. Esto diﬁere de lo que sucede para enanas blancas de núcleo de
helio resultantes de progenitores con helio inicial estándar donde para enanas blancas de núcleos
de helio muy masivas los “ﬂashes” de CNO no ocurren, incluso cuando se toma en cuenta la
difusión. Esto queda plasmado en la ﬁgura 7.6 donde se indica con una línea gruesa verde la
contribución de la quema residual de hidrógeno para una enana blanca de núcleo de helio de
masa 0.435 M¤ que resulta de un progenitor de Z =0.01 y abundancia inicial de helio estándar.
Para esta estrella no suceden los “ﬂashes” CNO y en este caso la quema de hidrógeno contribuye
signiﬁcativamente.
En la ﬁgura 7.7 se muestran los tiempos de enfriamiento de las secuencias para progenitores
enriquecidos en helio caracterizados por Z =0.001 y Y =0.4. Para este caso, tomamos como origen
el momento en el cual el remanente alcanza el punto de máxima temperatura efectiva antes de
comenzar a enfriarse. Así como en la ﬁgura 7.6, se muestran los resultados para enanas blancas
con núcleos de carbono-oxígeno con líneas azules y para enanas blancas con núcleos de helio con
líneas rojas. Se puede observar que el efecto de la quema residual de hidrógeno produce retardos
apreciables en los tiempos de enfriamiento para las enanas blancas de C/O menos masivas. Para
luminosidades del orden de log(L/L¤) ∼ -3.0, la quema residual de hidrógeno incrementa los
tiempos de enfriamiento entre un 20 y 40%. Este resultado, es independiente de la abundancia
inicial de helio adoptada, de hecho Althaus et al. (2015) encontraron resultados similares para
abundancias de helio iniciales normales. Sin embargo, a diferencia de las secuencias calculadas
de forma estándar, el impacto de la quema residual de hidrógeno en lo tiempos de enfriamiento
de las enanas blancas de baja masa resultantes de progenitores enriquecidos en helio no se ven
afectados por la ocurrencia de “overshooting” durante la fase de TP-AGB.
La abundancia de helio inicial también impacta sobre la evolución de las enanas blancas con
núcleos de helio (ﬁgura 7.7). A modo de referencia, se incluyeron las curvas de enfriamiento para
una enana blanca con núcleo de helio de masa 0.435M¤ resultante de un progenitor con Z =0.01
y abundancia de helio inicial estándar (Althaus et al., 2013) y para una enana blanca con núcleo
de helio de masa 0.449 M¤ resultante de un progenitor con metalicidad Z =0.001 y abundancia
de helio inicial estándar tomada del trabajo de Serenelli et al. (2002) (líneas verdes sólidas y
punteadas respectivamente). Las enanas blancas de núcleo de helio resultantes de progenitores
enriquecidos en helio, evolucionan mucho más rápido que aquellas provenientes de progenitores
con helio inicial estándar. Este comportamiento diferencial es debido, como se mencionó, a la
ocurrencia de “ﬂashes” CNO en capa en las enanas blancas de núcleo de helio, provenientes de
progenitores ricos en helio. Esto reduce el impacto de la quema nuclear en fases más avanzadas.
De hecho, para luminosidades bajas e intermedias, los tiempos de enfriamiento de las enanas
blancas de núcleo de helio más masivas con progenitores ricos en helio son aproximadamente un
factor 2 más cortos cuando se compara con enanas blancas de núcleos de helio de progenitores
con abundancia de helio estándar.
7.4. Propiedades pulsacionales
Hemos explorado también las propiedades pulsacionales de estas estrellas, y encontrado que
son fuertemente dependientes de la forma de los perﬁles químicos que quedan luego de la evo-
lución del progenitor. En la ﬁgura 7.8 mostramos con líneas gruesas la distribución interna de
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Figura 7.8. Distribución de abundancias químicas
para los elementos más ricos (H, He, C y O) en tér-
minos de la fracción de masa exterior para modelos
de enanas blancas seleccionados en la etapa ZZ Ceti
(líneas gruesas) resultantes de la evolución de proge-
nitores enriquecidos en helio Y =0.4 y Z =0.001. Los
perﬁles químicos al comienzo de la etapa de enfria-
miento son graﬁcados con líneas ﬁnas.
abundancias de hidrógeno, helio, carbono y oxígeno en función de la fracción de masa exterior
para modelos de enanas blancas seleccionadas, resultantes de progenitores enriquecidos en he-
lio caracterizadas por Z =0.001 y Y =0.4 para la fase de ZZ Ceti. Las líneas ﬁnas indican la
estructura química, pero para el comienzo de la fase de enfriamiento.
El panel (a) corresponde a una enana blanca de núcleo de helio proveniente de un progenitor
de masa MZAMS = 0.65 M¤ mientras que los paneles (b), (c) y (d) corresponden a enanas
blancas de núcleos de carbono-oxígeno que resultan de progenitores con masas MZAMS = 0.70
M¤, MZAMS = 0.75 M¤ y MZAMS = 1.0 M¤, respectivamente. En particular podemos notar
ciertas características interesantes: el perﬁl plano en la parte interna del núcleo es producto de
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Figura 7.9. Diagramas de propagación, valor del
logaritmo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-
Väisälä y la frecuencia de Lamb correspondientes a
los modelos de enanas blancas mostrados en la ﬁgura
7.8 para ü = 1.
la convección durante la fase de quema central de helio y otras características inducidas por la
capa de quema de helio en movimiento hacia capas externas, particularmente para la secuencia
más masiva mostrada, cuyo progenitor logra alcanzar la fase TP-AGB.
Además los perﬁles químicos que pueden observarse al comienzo de la fase de enfriamiento
de las secuencias de carbono-oxígeno muestran el “intershell” rico en helio y carbono, típico de
aquellos modelos que atraviesan la fase TP-AGB. Aunque los modelos de progenitores de masa
MZAMS =0.70 M¤, MZAMS =0.75 M¤ evitan la fase TP-AGB, estas secuencias experimentan
varios pulsos térmicos a altas temperaturas efectivas previo a su ingreso a la fase de enana blanca.
Otra característica notoria es el efecto de la difusión. Este proceso es el encargado de producir
envolturas de hidrógeno gruesas al momento que la evolución alcanza el estadio de ZZ Ceti.
Muy importante también es que la difusión remueve la estructura de doble capa en la región
intershell para enanas blancas con masas mayores que 0.6 M¤. Es importante tener en cuenta
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Figura 7.10. Espaciamiento de períodos ∆Πk en
función de los períodos Πk correspondiente a los mo-
delos mostrados en la ﬁgura 7.8 para ü = 1.
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que la presencia de la estructura de doble capa afecta el espectro de períodos de los modos g
teóricos en estrellas ZZ Ceti (ver Althaus et al., 2010a).
En la ﬁgura 7.9 mostramos los diagramas de propagación (Unno et al., 1989) correspondientes
a los mismos modelos estelares presentados en la ﬁgura 7.8. En estos diagramas graﬁcamos el
valor del logaritmo del cuadrado de la frecuencia de Brunt-Väisälä (frecuencia de ﬂote, N) y la
frecuencia de Lamb (frecuencia acústica Lü). Como se mencionó en capítulos previos, la forma de
la frecuencia de Brunt-Väisälä determina en gran parte las propiedades del espectro de pulsación
de los modos g. En el caso del modelo de enana blanca con núcleo de helio, solo existe una interfaz
química (transición helio/hidrógeno, panel a de la ﬁgura 7.8). Esta interfaz química induce un
“bump” en el valor de N2 en −log(1 −Mr/Mõ) ∼ 3.5 (panel a de la ﬁgura 7.9). Esta interfaz
también afecta la forma de la frecuencia de Lamb. En el caso de enanas blancas con núcleo
de carbono-helio la estructura química es más compleja (paneles (b),(c) y (d) de la ﬁgura 7.8).
Esto impacta en una forma más compleja del valor de N2 (paneles (b),(c) y (d) de la ﬁgura
7.9). De hecho, en estos casos, la frecuencia de Brunt-Väisälä presenta también “bumps” en las
transiciones C/O-He y C/O.
Tanto el número como la forma de las transiciones químicas presentes en el interior de los
modelos de estrellas DA afectan fuertemente las propiedades de propagación de los modos de gra-
vedad no radiales, particularmente a través del atrapamiento y conﬁnamiento de modos (Brad-
ley, 1996; Brassard et al., 1992a; Córsico et al., 2002a) El atrapamiento o conﬁnamiento de
modos se traduce en una fuerte desviación de la uniformidad del espaciamiento de períodos
∆Πk(≡ Πk+1−Πk) cuando se graﬁca en función del período de pulsación Πk, donde k es el orden
radial del modo. La diferencia entre los periodos de un modo y su adyacente puede ser consi-
deradas como un diagnóstico observacional del atrapamiento de modos. Para una enana blanca
de núcleo de helio, la cual está caracterizada por una única interfaz química, el mínimo local en
∆Πk usualmente corresponde a modos atrapados en la envoltura de hidrógeno, en contraste con
el máximo en ∆Πk que está asociado con modos atrapados en el núcleo. El espaciamiento de
períodos para modos g con ü = 1 en término de los períodos correspondientes al modelo de enana
blanca con núcleo de helio de masa M =0.45 M¤ se muestra en el panel a de la ﬁgura 7.10. Ade-
más mostramos el espaciamiento de períodos asintótico mostrado con una línea azul punteada,
calculado de acuerdo al trabajo de Tassoul et al. (1990). Las características del atrapamiento de
modos son visibles, particularmente para períodos menores que 1500 s. Períodos mayores, ajustan
bien las predicciones asintóticas aunque se pueden encontrar desviaciones pequeñas del espacia-
miento de períodos constante. En el caso de enanas blancas con núcleos de carbono-oxígeno, la
presencia de múltiples transiciones químicas causa patrones de atrapamiento/conﬁnamiento mu-
cho más complejos, como puede verse en los paneles (b), (c) y (d) de la ﬁgura 7.10. En particular,
fuertes desviaciones del espaciamiento de períodos uniforme son evidentes para los modelos de
masas M = 0.489 M¤, M = 0.528 M¤ y M = 0.615 M¤. Estas características persisten para
todo el rango de períodos analizados. Además, notamos que existe una especie de “batido” que
modula las amplitudes de las desviaciones de ∆Πk. Este “batido” es debido a la combinación
de efectos de atrapamiento y conﬁnamiento de modos causados por los escalones en el perﬁl de
carbono-oxígeno: ver Córsico and Althaus (2006) para el caso de un modelo de estrella PG1159.
Claramente, las características de atrapamiento y conﬁnamiento de modos de los modelos con
núcleos de C/O son más pronunciadas que para el caso de enanas blancas con núcleos de helio.
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Capítulo 8
Resumen y conclusiones
Las estrellas enanas blancas constituyen el ﬁnal evolutivo de más del 97% de las estrellas
incluido nuestro Sol. Estos objetos estelares son los núcleos de progenitores de estrellas de masas
baja e intermedia y cuya evolución puede describirse como un proceso de enfriamiento muy lento.
Esta característica, sumada a la simplicidad de los procesos físicos responsables de su evolución,
convierte a las enanas blancas en potentes herramientas con potenciales aplicaciones en diversos
campos de la astrofísica estelar.
En las últimas décadas, las enanas blancas han cobrado relevancia como herramientas para
el estudio de diversas cuestiones de gran interés. En la actualidad es posible, mediante el uso
de la función de luminosidad de las enanas blancas, establecer cotas muy precisas a la edad y
procesos de formación de las poblaciones galácticas, incluyendo el disco y la población de cúmulos
globulares y abiertos de nuestra Galaxia. Además, estos objetos son utilizados en el estudio de la
composición química de sistemas planetarios extra-solares. Debido a la pureza de sus atmósferas,
las enanas blancas son detectores que permiten, de manera única, determinar fehacientemente
la composición química de planetas extra-solares que han sido acretados por la enana blanca.
Durante décadas, las enanas blancas han sido consideradas como laboratorios cósmicos capa-
ces de testear procesos físicos que suceden bajo condiciones extremas de temperatura, densidad y
presión, procesos irreproducibles en los laboratorios terrestres. En este sentido, las enanas blan-
cas pueden ser utilizadas para restringir propiedades fundamentales de partículas elementales
tales como axiones y neutrinos, para estudiar problemas relacionados con la variación de las
constantes fundamentales y la teoría de cristalización a altas densidades . Las conclusiones y
resultados inferidos en este sentido dependen fundamentalmente de nuestro entendimiento de la
estructura interna y evolución de las estrellas enanas blancas. Cabe mencionar también que las
incertezas en los modelos, se propagan a la teoría de nucleosíntesis de poblaciones estelares y
evolución galáctica.
Es importante notar que la mayoría de las aplicaciones de las enanas blancas dependen del
comportamiento de sus propiedades colectivas como poblaciones estelares, sea mediante la fun-
ción luminosidad o secuencia de enfriamiento en cúmulos. Por otro lado, es posible mediante
determinaciones espectroscópicas obtener información de las propiedades básicas superﬁciales
de las estrellas –Teff , Mwd, log(g), composición superﬁcial, etc–. Sin embargo, incertezas que
persisten hoy en día en la evolución estelar, conllevan a incertezas en el modelado de las enanas
blancas y, en consecuencia, a las conclusiones derivadas a partir de ellas. En este sentido, propie-
dades globales de las enanas blancas tales como su distribución de masa, resultan fundamentales
123
8. Resumen y conclusiones
para restringir y calibrar la teoría de evolución estelar, como puede ser la pérdida de masa en la
rama asintótica de las gigantes (vinculada con la relación masa inicial/ﬁnal de las enanas blancas
Williams et al., 2009).
Afortunadamente, los patrones de pulsación que exhiben muchas de estas estrellas constitu-
yen una herramienta muy poderosa para explorar la estructura interna de las enanas blancas,
inaccesible a la observación directa. En efecto, la astrosismología de enanas blancas nos permite
mirar al interior de estos objetos e inferir detalles de su estructura interna tales como abundancias
de los elementos químicos, posición de transiciones químicas, masa del “buﬀer” de helio y envol-
tura de hidrógeno, así cómo también cantidades como Teff , Mwd y log(g). Estas determinaciones
ayudan a comprender los procesos físicos que son responsables de formar la estructura química
de los progenitores de las estrellas enanas blancas. Como consecuencia, un análisis astrosismoló-
gico detallado nos permite mejorar nuestros modelos de enanas blancas aumentando el grado de
precisión de las determinaciones de edad, metalicidad, grado de cristalización, y procesos físicos
en las estrellas progenitoras.
No obstante, ninguna de las técnicas astrosismológicas disponibles en la actualidad tiene en
cuenta las incertezas presentes en la evolución estelar ni en el modelado ni en la física considerada
en los progenitores de enanas blancas.
En esta tesis hemos desarrollado una investigación detallada de aquellos procesos responsables
de la formación del núcleo de carbono y oxígeno de las enanas blancas, teniendo en cuenta sus
respectivas incertezas asociadas. En particular, hemos analizado el impacto de estas incertezas
sobre las propiedades pulsacionales y determinaciones astrosismológicas de los modelos de enanas
blancas. Como es sabido, el perﬁl de C/O esperado en estrellas enanas blancas es formado durante
la evolución en la fase de quema central de helio y etapas posteriores. Particularmente, ciertos
procesos que operan durante estas etapas, tales como la tasa para la reacción 12C(α, γ)16O,
la cantidad de “overshooting” adoptado y tasas de pérdida de masa no se conocen con total
exactitud y afectan nuestro conocimiento de la estructura interna esperada en estrellas enanas
blancas.
Como punto inicial de un trabajo a futuro, hemos comenzado un análisis de las propiedades
de evolutivas y pulsacionales de enanas blancas provenientes de progenitores enriquecidos en
helio. Evidencia observacional muestra la existencia de cúmulos globulares que albergan múlti-
ples poblaciones estelares con diferentes patrones de abundancia química, como es el caso de ω
Centauri, el cual muestra claras evidencias de una subpoblación enriquecida en helio Y ∼ 0,4
(Joo and Lee, 2013; Norris, 2004; Tailo et al., 2016).
A continuación resumimos los principales resultados de esta tesis. Respecto al impacto sobre
la estructura química y propiedades pulsacionales que tienen las incertezas relacionadas con los
procesos que ocurren durante la fase de quema central de helio y TP-AGB, encontramos que:
La ocurrencia de los pulsos térmicos impacta sustancialmente sobre las propiedades pulsa-
cionales en la etapa ZZ Ceti. En particular, hemos encontrado que si la estrella atraviesa
la fase TP-AGB se modiﬁca la posición de la triple transición química, así como también
se advierte la presencia de una región “intershell” cuyo tamaño se reduce a medida que el
progenitor experimenta sucesivos pulsos térmicos. Estos cambios en la estructura química
son más notables para estrellas de baja masa, debido a que los procesos de difusión que
actúan durante la fase de enfriamiento de enana blanca son menos eﬁcientes por lo que
las diferencias aún persisten al llegar a la etapa de ZZ Ceti. Los cambios inducidos en
el espectro de períodos teóricos son, en efecto, más pronunciados para modelos de menor
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masa. Estas diferencias son en promedio de 10 segundos, alcanzando un valor máximo de
∼ 22 s. Por otro lado encontramos que para estrellas masivas la diferencia promedio en los
períodos ronda los 2-3 s.
La inclusión de “overshooting” durante la quema central de helio tiene un fuerte impacto
sobre las abundancias centrales. En particular se produce un incremento en la abundancia
fraccional de 16O. Sin embargo, no es este cambio en la abundancia central el que afecta al
espectro de períodos, si no las variaciones escalonadas en los perﬁles químicos características
de estos procesos de mezcla extra. En este caso, las diferencias en períodos pueden alcanzar
en promedio los 5 s, teniendo un comportamiento similar independientemente de la masa
del progenitor considerada.
Incertezas relacionadas con la tasa de reacción 12C(α, γ)16O, impactan fuertemente sobre
los perﬁles químicos de oxígeno, carbono y helio modiﬁcando de esta forma la posición
de las transiciones químicas C/O, C/O/He. El impacto resultante sobre el espectro de
períodos puede alcanzar un máximo de |∆Π| ∼ 11 s, cuando consideramos los modelos
menos masivos. Por otro lado para los modelos masivos el impacto de las incertezas cobra
importancia para valores altos del orden radial k. Particularmente, hemos encontrado que
en aquellos modos de pulsación con ordenes radiales k < 23 la variación ∆Π alcanza un
máximo de ∼ 5 s. Por otro lado, para aquellos modos caracterizados por ordenes radiales
k > 23 las diferencias se vuelven más apreciables alcanzando máximos de ∼ 18 s para
ciertos modos particulares. Estas diferencias encontradas, reﬂejan el hecho de que ciertos
modos de alto orden radial, son sensibles a la estructura química interna.
Cabe mencionar que las variaciones debidas a las incertezas en la evolución previa en el
espectro de períodos esperado de las enanas blancas supera tanto los errores típicos de los períodos
observados, como también la precisión actual de los ajustes astrosismológicos de ∼ 3.5 s (Romero
et al., 2012). En este sentido, las diferencias encontradas en los períodos teóricos de este trabajo
deben tomarse cómo límites superiores, dado que el análisis realizado resulta de considerar valores
extremos de cada una de las incertezas consideradas. Por otro lado, las diferencias máximas
encontradas en los períodos no ocurren para todo el espectro de períodos, sino que solo suceden
para ciertos modos especíﬁcos.
Como paso siguiente analizamos el impacto de estas diferencias inducidas en el espectro
de períodos, sobre la astrosismología de estrellas ZZ Ceti. En primer lugar se hizo un análisis
estadístico en el que se generaron 1000 conjuntos de espectros de períodos sintéticos (estrellas
ZZ Ceti artiﬁciales) a los que se les realizaron los correspondientes ajustes astrosismológicos. A
partir de este análisis se pudieron obtener desviaciones medias en los parámetros estelares más
importantes, inducidas por incertezas relacionadas con la cantidad de pulsos térmicos y con la
tasa de reacción 12C + α. Estos resultados fueron luego contrastados con aquellos arrojados del
análisis astrosismológico realizado a estrellas ZZ Ceti reales.
De este análisis encontramos que:
El valor de las diferencias promedio encontradas para los parámetros estelares básicos
derivados de la astrosismología estrellas ZZ Ceti varía de acuerdo a si se consideran ZZ
Ceti calientes (Πi < 350s), intermedias (350s < Πi < 650s) o frías (Πi > 650s).
La ocurrencia de los pulsos térmicos, durante la fase AGB, impacta de forma apreciable
en los parámetros estelares inferidos mediante ajustes astrosismológicos. Las desviaciones
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promedio encontradas en la temperatura efectiva alcanzan como máximo un 8%, aunque
debe destacarse que más del 50% de los modelos testeados muestran diferencias menores al
3%. Por otro lado, las diferencias encontradas en la masa estelar son, en promedio, menores
que 5%. En este sentido, el 70% de los ajustes muestra diferencias menores que los errores
asociados a las determinaciones espectroscópicas. Finalmente, el impacto sobre la masa de
la envoltura residual de hidrógeno es apreciable solo para los modelos de estrellas ZZ Ceti
frías, donde las variaciones pueden alcanzar dos ordenes de magnitud. Para los modelos
calientes o de temperatura efectiva intermedia, las variaciones son menores que un orden
de magnitud. Estos resultados permanecen cuando se consideran estrellas ZZ Ceti reales,
encontrando incluso que los períodos de algunas estrellas ZZ Ceti calientes y de temperatura
intermedia son sensibles a la la envoltura.
Respecto a las incertezas relacionadas con la tasa de reacción 12C+α y su impacto sobre las
determinaciones astrosismológicas, hemos encontrado que la desviación promedio máxima
en la tempertura efectiva es de∼ 8%. Si bien este valor es similar al encontrado en el análisis
previo, para los modelos con Πi < 350 s es considerablemente menor (∼ 5%). En cuanto a la
masa estelar, se encuentra que más de un 50% de los casos estudiados muestran diferencias
menores que los errores observacionales promedio (∼ 4%). Sin embargo, si ﬁjamos la masa
de la envoltura, encontramos que alrededor del 70% de los modelos representativos de
estrellas ZZ Ceti de temperatura alta e intermedia muestran diferencias menores al 4%.
Por el contrario, los modelos de enanas blancas frías muestran un mayor impacto en la
masa estelar así como también en la masa de la envoltura de hidrógeno, en donde las
variaciones pueden alcanzar 2 ordenes de magnitud. Esto no sucede para los modelos más
calientes donde un 85% de los casos no muestran variaciones apreciables en el tamaño de
la envoltura. Estos resultados también concuerdan con aquellos derivados de los ajustes
astrosismológicos a estrellas ZZ Ceti reales.
Finalmente, las principales conclusiones relacionadas con los resultados de la evolución de
enanas blancas que resultan de progenitores enriquecidos en su contenido inicial de helio son:
La masa ﬁnal de las enanas blancas resultantes de progenitores enriquecidos en helio es
sustancialmente mayor que aquellas provenientes de progenitores con helio inicial estándar.
Aquellos progenitores con masas menores que 0.65 M¤, evolucionan directamente hacia
la etapa de enana blanca con núcleos de helio en menos de 14 Giga años. Por otro lado,
aquellos modelos con masa inicial mayor pero menos masiva que 0.75M¤ alcanzan la etapa
de enana blanca evitando la fase TP-AGB o incluso evitando la fase AGB si la masa estelar
es menor que 0.7 M¤.
Para aquellos modelos con masa incial menor a 1 M¤, la masa ﬁnal del remanente de los
progenitores enriquecidos en helio no diﬁere apreciablemente de la masa del núcleo libre de
helio al primer pulso térmico. La ocurrencia de “overshooting” durante la TP-AGB induce
episodios de dragado y se espera enriquecimiento de carbono en la envoltura para masas
iniciales mayores que 1.5M¤. Sin embargo, la ocurrencia de “overshooting” en progenitores
enriquecidos en helio no altera fuertemente la relación masa inicial masa ﬁnal.
La quema residual de hidrógeno es una fuente apreciable de energía para aquellas enanas
blancas de C/O menos masivas. La quema estable de hidrógeno en enanas blancas de baja
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masa provenientes de progenitores enriquecidos en helio no depende de la ocurrencia de
“overshooting” durante la fase TP-AGB. Sin embargo, aquellas enanas blancas de núcleo
de helio más masivas experimentan un “ﬂash” de CNO, minimizando el impacto de la
quema de hidrógeno en fases más avanzadas. Como consecuencia, a luminosidades bajas e
intermedias, los tiempos de enfriamiento de las enanas blancas masivas de núcleos de helio,
provenientes de progenitores enriquecidos son un factor 2 menores que aquellas enanas
blancas provenientes de progenitores con helio inicial estándar.
En esta tesis se ha cuantiﬁcado por primera vez el impacto que tienen las incertezas en la
evolución de las estrellas progenitoras de enanas blancas sobre el espectro de períodos teóricos y
ajustes astrosismológicos de estrellas ZZ Ceti. Hemos demostrado que, si bien las incertezas en
la evolución previa afectan las propiedades pulsacionales y astrosismológicas de los modelos de
estrellas ZZ Ceti, estos efectos han podido cuantiﬁcarse y además están acotados. En particular
se ha demostrado que, en promedio, estas incertezas son del orden de los errores observacionales.
Estos resultados dan conﬁanza al uso de modelos totalmente evolutivos con perﬁles químicos
consistentes. En conclusión, los resultados de esta tesis muestran que las estimaciones de pará-
metros estelares que provee la astrosismología son realmente robustas y conﬁables, a pesar de las
incertezas de los procesos físicos que ocurren durante la evolución de las estrellas progenitoras.
Este resultado provee un marco mucho más robusto a nuestro enfoque astrosismológico.
Como trabajo a futuro pretendemos realizar ajustes astrosismológicos a nuevas estrellas
enanas blancas observadas por el satélite Kepler. Además se pretende desarrollar una grilla
de modelos de enanas blancas masivas, con núcleos de oxígeno y neón, y realizar ajustes astro-
sismológicos a estrellas ZZ Ceti masivas.
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Apéndice A
Esta sección está dedicada al desarrollo de la teoría de pulsaciones no-radiales adiabáticas, las
cuales fueron utilizadas para los cálculos de propiedades pulsacionales de los modelos de estrellas
ZZ Ceti calculados en esta tesis. Para ello, a partir de las ecuaciones básicas de la hidrodinámica
para un sistema con simetría esférica, desarrollaremos la teoría de perturbaciones a primer orden.
Además supondremos que no hay rotación ni campos magnéticos. Las soluciones del sistema de
ecuaciones diferenciales resultantes, tiene como solución autofunciones y autofrecuencias en cada
perturbación.
El proceso seguido a continuación, deriva del tratamiento presentado por Unno et al. (1989).
Las ecuaciones que gobiernan el comportamiento de un ﬂuido autogravitante con transporte no
convectivo del calor son las ecuaciones de conservación del momento, conservación de la energía
y conservación de la masa. Adicionalmente, debe tenerse en cuenta la ecuación de Poisson que
relaciona el campo gravitatorio con la distribución de masa y la ecuación de difusión para el ﬂujo
radiativo:
∂ρ
∂t
+∇ · (ρþu) = 0 (A.1)
ρ
3
∂
∂t
+ þu · ∇
4
þu = ρþf −∇p− ρ∇Φ+∇Θ (A.2)
ρT
3
∂
∂t
+ þu · ∇
4
S = ρ(ÔN + ÔV )−∇ · þFR (A.3)
∇2Φ = 4πGρ (A.4)
þFR = − 4ac3κρT
3∇T (A.5)
donde en estas ecuaciones ρ denota la densidad de masa, p la presión, T la temperatura, þu la
velocidad de ﬂuido, S la entropía especíﬁca, Φ el potencial gravitatorio, þf las fuerzas electromag-
néticas y externas, Θ el tensor de esfuerzos viscosos, ÔN la tasa de generación de energía nuclear,
ÔV la generación de calor por viscosidad, þFR el ﬂujo de energía por radiación, ∇ es el operador
gradiente, G la constante de gravitación universal, ∇2 el operador Laplaciano y κ la opacidad.
Además a es la constante de densidad de la radiación y c la velocidad de la luz. Por otro lado
debe considerarse las ecuaciones de estado p(ρ, T )yS(ρ, T ) y la de generación de energía ÔN (ρ, T )
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y opacidad κ(ρ, T ). Cuando existen fenómenos de convección dentro de la estrella, el tratamiento
de las oscilaciones estelares se diﬁculta, es por eso que nos restringiremos al caso en donde no hay
convección. En este contexto, dentro de la estrella la viscosidad es prácticamente despreciable
por lo que ∇ ·Θ ≈ 0 y ÔV ≈ 0. Además consideraremos que no hay fuerzas electro-magnéticas ni
externas, luego las ecuaciones (A.1)-(A.5) resultan:
∂
∂t
+∇ · (ρþv) = 0 (A.6)
ρ
3
∂
∂t
+ þv · ∇
4
þv = −∇p− ρ∇Φ (A.7)
ρT
3
∂
∂t
+ þv · ∇
4
S = ρÔN −∇ · þFR (A.8)
∇2Φ = 4πGρ (A.9)
þFR = − 4ac3κρT
3∇T (A.10)
donde la ecuación (A.7) resulta ser la ecuación de Navier-Stokes para la aproximación de un
ﬂuido no viscoso ó ecuación de Euler. En este caso þv es la velocidad del ﬂujo en ausencia de
convección.
El modelo de estrella no perturbado, se considera que evoluciona de forma cuasi-estática,
entonces þv0 = 0 y el resto de las cantidades no perturbadas (X0) son independientes del tiempo
(∂X0/∂t = 0). En estado de equilibrio, las ecuaciones (A.6)-(A.10) quedan:
−∇p0 − ρ0∇Φ0 = 0 (A.11)
ρoÔN,0 −∇þFR,0 = 0 (A.12)
∇2Φ0 = 4πGρ0 (A.13)
þFR,0 = −K0∇T (A.14)
donde K = 4acT 3/3κρ.
Para derivar las ecuaciones básicas de las oscilaciones lineales, consideramos pequeñas oscila-
ciones alrededor de los puntos de equilibrio. Para ello, tenemos en cuenta que þr = þr0+þξ,p = p0+pÍ,
ρ = rho0+ ρÍ, T = T0+T Í, Φ = Φ0+ΦÍ, etc. Aquí, þξ es el desplazamiento del elemento de ﬂuido
respecto a su posición de equilibrio. Se denomina perturbación Lagrangiana de una cantidad f
en un dado elemento de ﬂuido a
δf(þr0, t) = f(þr, t)− f(þr0) (A.15)
en donde þr = þr0+þξ. δf(þr0, t) es el cambio de f a tiempo t del elemento de ﬂuido que en equilibrio
estaba en þr0. Por otro lado, se denomina perturbación Euleriana al cambio de f en un punto ﬁjo
del espacio debido a la perturbación:
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f Í(þr, t) = f(þr, t)− f0(þr). (A.16)
Estas perturbaciones se relacionan entre sí a partir de la fórmula:
δf(þr, t) = f Í(þr, t) + þξ · ∇f0(þr) (A.17)
Para la cantidad velocidad, en el modelo no perturbado las variaciones Lagrangianas y Eule-
rianas coinciden dado que las velocidades nulas:
δþv = þvÍ = dþξ/dt (A.18)
Desarrollando a primer orden cada variable física, es decir, como un término en equilibrio
más término perturbativo euleriano y reemplazando en las ecuaciones de ﬂuido (A.6)-(A.10):
∂ρÍ
∂t
+∇ · (ρ0þv) = 0 (A.19)
ρ0
∂þv
∂t
+∇pÍ + ρ0∇ΦÍ + ρÍ∇Φ0 = 0 (A.20)
ρ0T0
∂
∂t
(SÍ + þξ · ∇S0) = (ρÔN )Í −∇ · þF ÍR (A.21)
∇2ΦÍ = 4πGρÍ (A.22)
þFR = −K0∇T Í −K Í∇T0 (A.23)
Las ecuaciones (A.19)-(A.23) conforman un sistema de ecuaciones diferenciales lineales ho-
mogéneas para las perturbaciones ρÍ,ΦÍ, T Í, P Í, þξ, þv del ﬂuido. A partir de estas ecuaciones y
en conjunto con las respectivas condiciones de borde es posible encontrar las soluciones de las
perturbaciones. Como los coeﬁcientes de las ecuaciones son combinaciones de las cantidades
en equilibrio, estas sólo dependen del radio debido a la suposición de simetría esférica original
(ρ0 = ρ0(r), T0 = T0(r), etc). Por otro lado, las perturbaciones Eulerianas dependen tanto de la
posición como del tiempo. Esto nos permite proponer una solución de variables separadas:
f Í(r, θ, φ, t) = f Í(r)Y mü (θ, φ)eiσt (A.24)
es decir que los modos normales de las cantidades perturbadas tendrán la forma1 de la
ecuación (A.24). Por lo pronto utilizaremos f Í(r, θ, φ, t) = f Í(r, θ, φ)eiσt. La perturbación general
será una combinación lineal de estos modos. La dependencia temporal es una expresión oscilatoria
con frecuencia de oscilación σ.
Tomemos la ecuación termodinámica (Unno et al., 1989):
ρÍ
ρ
= 1Γ1
P Í
P
−Aξr −∇ad ρT
P
δS (A.25)
1La propuesta de solución de los armónicos esféricos para la parte angular de la solución proviene de que ellos
son las autofunciones del operador diferencial r2∇2⊥, donde ∇2⊥ = 1r2 1sin2(θ)
è
sinθ ∂
∂r
!
sinθ ∂
∂r
"
+ ∂2
∂φ2
é
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donde Γ1 = (∂lnp/∂lnρ)S y ∇ad = (∂lnT/∂lnp)S . Aquí el subíndice SÍ indica que las deriva-
das se toman a entropía constante y A es el discriminante de Schwarzschild:
A = dlnρ
dr
− 1Γ1
dlnp
dr
(A.26)
el cual denota el grado de estabilidad (A < 0) o inestabilidad (A > 0) convectiva. A partir de
la ecuación (A.24), utilizando la ecuación (A.25) y las ecuaciones (A.19)-(A.23) se obtiene el
siguiente sistema de ecuaciones:
1
ρ
3
∂
∂r
+ ρgΓ1p
4
pÍ − (σ2 + gA)ξr + ∂Φ
Í
∂r
= g∇ad ρT
p
δS (A.27)
1
r
∂(r2ξr)
dr
+ 1Γ1
dlnp
dr
ξr +
A
ρ
Γ1p
+ ∇
2
⊥
σ2
B
pÍ
ρ
+ 1
σ2
∇2⊥ΦÍ = ∇ad
ρT
p
δS (A.28)
3 1
r2
∂
∂r
r2
∂
∂r
+∇2⊥
4
ΦÍ − 4πGρ
3
P Í
Γ1P
−Aξr
4
= −4πG∇ad ρ
2T
P
δS (A.29)
iσρTδS = (ρÔN )Í − 1
r2
∂(r2F Ír)
∂r
+∇2⊥(KT Í) (A.30)
F Ír = −K
∂T Í
∂r
−K ÍdT
dr
(A.31)
notar que F Ír es la parte radial de la variación Euleriana en el ﬂujo, F ÍR. Las ecuaciones (A.27)-
(A.31) son independientes del tiempo, y los coeﬁcientes sólo dependen de la coordenada radial.
Como el único operador diferencial con derivadas respecto a θ y φ es ∇2⊥ es posible hacer otra
separación de variables en parte radial y angular. Sabemos que:
L2Y mü (θ, φ) = r2∇2⊥Y mü (θ, φ) = ü(ü+ 1)Y mü (θ, φ) (A.32)
es decir, los armónicos esféricos son autofunciones del operador L2 con ü(ü + 1) como au-
tovalores. La expresión para los armónicos esféricos depende de los polinomios de Legendre
(P |m|ü (cosθ))de la siguiente forma:
Y mü (θ, φ) = (−1)(m+|m|)/2
5(2ü+ 1)
2π
(ü−m)!
(ü+m)!
61/2
P
|m|
ü (cosθ)e
imφ (A.33)
con m = 0,±1, ...± ü.
A partir de esta separación de variables, los modos normales de las perturbaciones se es-
criben como f Í(r, θ, φ) = f(r)Y mü (θ, φ) por lo que la expresión de la variación Lagrangiana del
desplazamiento se escribe como:
þξ =
5
ξr(r), ξh(r)
∂
∂θ
, ξh(r)
∂
sinθ∂φ
6
Y mü (θ, φ)eiσt (A.34)
siendo
ξh =
1
σ2r
3
P Í
ρ
+ΦÍ
4
(A.35)
A partir de las ecuaciones (A.27)-(A.31), y teniendo en cuenta la forma funcional de las
perturbaciones se obtiene el sistema de ecuaciones:
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1
ρ
dP Í
dr
+ g
ρc2s
P Í + (N2 − σ)ξr + dΦ
Í
dr
= g∇ad ρT
P
δS (A.36)
1
r2
d(r2ξr)
dr
+ 1Γ1
dlnP
dr
ξr +
A
1− L
2
ü
σ2
B
P Í
ρc2s
− ü(ü+ 1)
σ2r2
ΦÍ = ∇ad ρT
P
δS (A.37)
1
r2
d
dr
3
r2
dΦÍ
dr
4
− ü(ü+ 1)
r2
ΦÍ − 4πGρ
A
P Í
ρc2s
+ N
2
g
ξr
B
= −4πG∇ad ρ
2T
P
δS (A.38)
K
dT Í
dr
= −F Ír −K Í
dT
dr
(A.39)
iσρTδS = (ρÔN )Í − 1
r2
r2F Ír
dr
− ü(ü+ 1)
r2
KT Í (A.40)
donde c2s = (Γ1p/ρ)1/2 es la velocidad del sonido al cuadrado y N y Lü son las frecuencias de
Brunt-Väisälä y Lamb, respectivamente:
N2 = g
3 1
Γ1
dlnp
dr
− dlnρ
dr
4
= −gA (A.41)
L2ü =
ü(ü+ 1)
r2
c2s (A.42)
Estas frecuencias características son extremadamente importantes en la teoría de pulsaciones
estelares no-radiales siendo que determinan las características globales del espectro de modos.
En la aproximación adiabática se supone que el intercambio de calor entre los elementos de
ﬂuido durante la oscilación es nulo, por lo que la entropía especíﬁca se conserva (δS = 0). Esto
conlleva a que la relación de la ecuación (A.25) tome la forma
ρÍ = p
Í
c2s
+ ξrρN
2
g
(A.43)
Las ecuaciones (A.36)-(A.38) se reescriben como
1
r2
d(r2ξr)
dr
− g
c2s
ξr +
A
1− L
2
ü
σ2
B
pÍ
ρc2s
= ü(ü+ 1)
σ2r2
ΦÍ (A.44)
1
ρ
dpÍ
dr
+ g
ρc2s
pÍ + (N2 − σ2)ξr = −dΦ
Í
dr
(A.45)
1
r2
d
dr
3
r2
dΦÍ
dr
4
− ü(ü+ 1)
r2
ΦÍ = 4πGρ
A
pÍ
ρc2s
+ N
2
g
ξr
B
(A.46)
Estas ecuaciones (A.44)-(A.46) con las respectivas condiciones de contorno para el centro
y superﬁcie, constituyen un problema de autovalores (σ2) donde las autofunciones son los mo-
dos normales de oscilación. Realizando un cambio de variables de la forma y1 = ξr/r, y2 =
1
gr (pÍ/ρ), y3 = ΦÍ/gr, y4 =
1
g (dΦ/dr) y ω2 = R3õσ2/GMõ, lo cual tiene muchas ventajas a la hora
de resolver numéricamente las ecuaciones, se puede reescribir las incógnitas como:
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A. Apéndice A
ξr = ry1 pÍ = ρgr(y2 − y1) ΦÍ = gry3 dΦ
Í
dr
= gy4 σ2 =
GMõ
R− õ3ω
2 (A.47)
obteniendo un sistema de ecuaciones adimensionales:
x
dy1
dr
=
1
V Íg3
2
y1 +
5
ü(ü+ 1)
C1ω2
− Vg
6
y2 + Vgy3 (A.48)
x
dy2
dr
= (C1ω2 −A∗) + (A∗ − U + 1)y2 −A∗y3 (A.49)
x
dy3
dr
= (1− U)y3 + y4 (A.50)
x
dy4
dr
= UA∗y1 + UVgy2 + [ü(ü+ 1)− UVg]y3 − Uy4 (A.51)
siendo
Vg =
V
Γ1
= − 1Γ1
dlnp
dlnr
= gr
c2s
= grρΓ1p
(A.52)
U = dlnMr
dlnr
= 4πρr
3
Mr
(A.53)
C1 =
3
r
Rõ
43 Mõ
Mr
(A.54)
A∗ = −rA = r
g
N2 = r
3 1
Γ1
dlnp
dr
− dlnρ
dr
4
(A.55)
Notar que r/Rõ = x es una variable adimensional (coordenada radial escalada con el radio
estelar). Finalmente las condiciones de contorno para el sistema de ecuaciones son, en el centro :
y1C1ω
2 − üy2 = 0, üy3 − y4 = 0 (A.56)
y en la superﬁcie estelar
y1 − y2 + y3 = 0, (ü+ 1)y3 + y4 = 0 (A.57)
más la condición de normalización y1 = 1 en x = 1.
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